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摘要: 中子星结构一直是核物理、粒子物理和天体物理共同关注的热点难题，双中子星并合事
件GW170817的发现更是掀起这一研究的高潮。致密物质的状态方程是决定中子星结构的关键输入量，
但是到目前为止，高密度的核物质状态方程行为依然很难确定。如今国内外已有许多运行或规划的大型核实
验装置和天文观测设备，有望帮助我们很快解开致密物质状态方程的谜团。本文系统地阐述了基于微观多体
理论和唯象模型对脉冲星类天体状态方程的研究现状，也讨论了奇异相变和奇异物质。结合理论计算和核物
理实验及天文观测数据，致密物质状态方程的研究已取得相当多进展，但是也面临不少挑战，比如从实验和
观测数据提取状态方程信息时的模型依赖，中子星各部分模型的不自洽以及各种依赖热密物质复杂动力学性
质的实验和观测量。随着LIGO即将再运行而发现更多双中子星甚至中子星-黑洞等并合事件，多信使天文观
测可望最终揭开中子星结构之谜。
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1 引言
中子星 (neutron star，NS)是宇宙中最致密的
可观测天体，是核物理和量子色动力学 (Quantum
Chromodynamics，QCD)研究极端条件下物质状态
极好的天然实验室，特别是其数倍于核物质饱和密
度 (∼ 2×1014 g/cm3)的核心部分。中子星的研究对核
物理、粒子物理、天体物理都具有关键意义
[1]
。“在超
高温高密下是否存在新的物质状态？”(Are there new
states of matter at ultrahigh temperatures and densi-
ties?)是美国国家科学委员会 2002年在《发现》杂志上
提出的本世纪待解决 11个重大物理问题中的第 7个
[2]
。
中子星结构和状态方程 (equation of state，EOS)
是现在或未来国内外众多大型核实验装置 (FAIR，
FRIB，HIAF，NICA，RHIC，LHC等)和地面或空
间观测设备 (FAST，HXMT，NICER，SKA，eXTP，
LIGO/VIRGO等)的核心科学目标之一。增强型X射
线时变与偏振 (eXTP)已发布了致密物质工作组白皮
书
[3]
。 2017年秋季观测到的第一例双中子星并合事
件GW170817更是把中子星的研究带入引力波多信
使时代
[4]
。LIGO/VIRGO引力波天文台和Fermi卫星
等分别观测到了GW170817的引力波信号和电磁波信
号
[5]
。我国的硬X射线调制望远镜 (HXMT)
[6]
和南极
光学巡天望远镜 (AST3-2)
[7]
也参与了此次GW170817
电磁对应体的国际联测。许多研究组基于这一例并合事
件的引力波信号和电磁波信号对中子星EOS进行了讨
论
[4, 8–21]
。
EOS描述了处于热力学平衡态的致密物质压强
如何依赖所处的密度和温度P=P (ρ, T )。我们在第 2
节和第 3 节中还重点讨论了核物质系统 (对某一密
度ρ= ρn+ρp)压强对同位旋非对称度δ=(ρn−ρp)/ρ的
依赖 (这里下标n, p分别指中子和质子)。对老于∼100 s
的冷中子星，温度 (< 1 MeV)远低于核子费米能 (∼400
MeV)，因此可以忽略结构对温度的依赖。但温度效
应对新生中子星 (protoneutron star)、核塌缩超新星爆
发 (core-collapse supernovae)、双星并合等不应忽略。
中子超流出现的典型温度大约是 108 ∼ 1010 K，所以
超流会出现在几分钟到几千年寿命的中子星内部，虽
不对压强-密度关系有大的改变，但可以剧烈改变中子
星物质的比热 (specific heat)和中微子发射率 (neutrino
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emissivity)，进而影响中子星的热演化及一些动力学演
化过程 (详见第 4节中子星的天文观测部分)。相比重离
子碰撞 (heavy-ion collision，HIC)产生的短暂热密物
质，中子星提供了由引力束缚稳定存在的冷的致密物
质，密度更高且有较高的同位旋不对称度 (asymmetry)
和奇异数 (strangeness)。因此通过中子星EOS可以了
解核力的短程性质和多体核力等 (特别是对于同位旋
不对称情形)，甚至对低能强相互作用的非微扰行为
进行研究。另外，双中子星和中子星-黑洞系统是主
要的引力波源以及可能的短伽玛暴 (short gamma-ray
burst，SGRB)的中心引擎和快中子俘获 (r-过程)核合
成 (nucleosynthesis)主要的天体场所
[22–28]
，而EOS对
这些过程的研究都极其重要
[29–33]
。对理解这些过程重
要的还有脉冲星类天体携带的强磁场 1010 ∼ 1015 G(详
见第 4.2节双星并合部分)。
需要注意的是，EOS只有在系统处于热力学平衡
态时才有意义，即达到热平衡、力学平衡和化学平衡。
天体核合成系统一般没有化学平衡，需要考虑各成分间
反应的截面进行网络计算。在核塌缩超新星爆发和黑
洞的中微子主导吸积盘 (neutrino-dominated accretion
flow，NDAF)等天体环境中，电子俘获反应这些弱相
互作用过程可能也不是平衡态，需要考虑中微子不透明
度的影响做输运方程计算
[34–35]
。
星体EOS由于非微扰QCD的复杂性不能做第一
性原理的理论计算，需借助微观或唯象核多体模型 (见
第 2节)，结合地面核实验 (原子核质量和半径、巨偶极
共振、偶极极化率，重核的中子皮厚度、重离子碰撞等)
和天文观测对星体性质 (质量、半径、冷却、转动、振
荡模式、引力波辐射等)的限制进行研究。中子星的理
论和观测研究分别详见第 3节和第 4节。
2 致密物质状态方程
致密物质性质基本由强相互作用决定，特别是其短
程的排斥芯。核子之间的相互作用可以基于介子交换图
像、手征微扰方法或者直接基于夸克胶子交换构建。
1935年，Yukawa
[36]
首先提出核子之间相互作用是
通过交换π介子实现的。随着核子-核子数据的大量积
累，20世纪 50年代，Taketani等
[37]
提出，核子-核子间
的势能可以被划分为 3个区域：单π介子交换模型只适
用于长程相互作用，而两π介子交换方法则适用于中程
核力 (两核子间的距离在 1∼2 fm的区间)，多π介子交
换作用则适用于短程相互作用。在发现重质量介子后，
单玻色子交换模型比较成功地解释了核子-核子散射数
据，同时重介子 (如σ, ω, ρ介子)的单玻色子交换也能
有效地把多π介子交换作用参数化
[38]
。单玻色子交换
势能模型如Bonn势和Nijmegen93势
[39]
，能够利用较
少的参数 (10到 20个参数)实现对两体核子散射数据的
定量化描述。同时，基于坐标系空间中核子相互作用
的自旋-同位旋算符结构，Argonne组建立一系列唯象
的势能模型
[40]
。20世纪 90年代，电荷依赖的高精度核
子-核子势能模型 (如Reid93和Nijmegen I, II, AV18以
及CD Bonn势
[41]
)的建立，能够对实验室系下碰撞能
量低于∼300 MeV 的质子-质子和中子-质子弹性散射数
据达到理论与实验值的偏差为χ2/datum∼1的高精度
描述。Nijmegen研究组也发展了核子-超子势和超子-超
子势
[42–43]
。
虽然上述高精度核势模型在核物理的理论研究中取
得了十分巨大的成功，但它们都没有与强相互作用的基
础理论——量子色动力学 (QCD)建立清晰的联系。考
虑核子的夸克结构和手征对称性破缺，Weinberg在手
征有效场论 (Effective Field Theory，EFT)的框架下，
基于与QCD对称性相符合的手征有效拉格朗日量，提
出了核子-核子相互作用模型。在手征有效场论中，核
力由不同层级的π介子交换费曼图以及核子的接触项
组成，这些费曼图按对 q/M 的依赖阶数排序 (这里 q是
相互作用费曼图的交换动量，M为核子质量)。每阶算
符的参数由两体核子散射相移和氘核 (deuteron)等少体
核系统实验数据确定。这种利用手征微扰展开 (Chiral
Perturbation Expansion，ChPT)方法
[44–45]
构建的核
力自动引入与两体力自洽的三体等多体力，详见文
献[46–47]。基于Kaiser提出的π介子交换贡献的方法，
Bonn-Bochum研究组和 Idaho研究组计算到了次次次
领头 (N3LO)阶
[48–49]
。最近Entem 等
[50]
计算了包含
有N4LO阶的核力，而Epelbaum等
[51]
则使用坐标空
间中局域截断因子计算了N4LO阶手征核力。这些手征
核力的计算结果证实了手征微扰论在描述两体核子-核
子散射数据时体现出良好的展开收敛性，与Nijmegen
相移的精确描述相吻合。另外，为实现直接基于QCD
拉氏量对核系统的计算，人们也发展了基于格点QCD
构建的核力
[52–53]
。虽然目前的计算都采用了较大的夸
克质量，但是有望在将来得到更加高精度的计算结果，
特别是帮助我们了解实验数据还很匮乏的超子力。
基于核力对致密物质系统进行量子多体计算在理论
上是很大的挑战，到目前为止还没有办法对于这样的系
统进行精确的求解。如果原子核的核子数目不是太多，
可以通过一些少体方法进行比较精确的求解，比如说高
斯基展开法 (Gaussian expansion method)和无核壳模
型 (no core shell model)等。更重的原子核系统则必须
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需要采用一些多体近似方法。这些近似方法可以将多体
问题近似为两体问题。
核多体模型大致分为两类：微观 (microscopic)方
法和唯象 (phenomenological)方法。处理均匀核物质的
各种多体计算方法对致密物质EOS的计算详见第 2.2
节。
微观方法的基本输入是现实 (realistic)核力，核
力的参数由符合核子两体散射相移和少体束缚系统
的实验值确定。微观模型有Green函数方法、 (非)相
对论Brueckner Hartree-Fock方法、变分 (variational)
法、自洽Green函数法、Monte Carlo方法等。前面
提到的手征微扰展开方法
[44–45]
构建的核力提供了
联系强相互作用有效QCD理论与低能核物理的有效
途径。近年来各种微观理论被广泛用于对核物质进
行研究，比如Brueckner-Hartree-Fock模型
[54–56]
、自
洽Green函数方法
[57]
、多体微扰理论
[58–61]
、手征微扰
理论
[62]
等。
唯象方法基于参数依赖的有效 (effective)相互作
用做平均场 (mean-field)计算。平均场计算基于 (非)相
对论的核能量密度泛函 (nuclear energy-density func-
tional)，将多个核子间的两两相互作用转换为单个核子
在其他核子形成的平均势场中运动，从而大大简化了
计算过程
[63]
，被广泛用于各种原子核系统和天文系统。
在这些方法中，系统能量被写作数密度、动能密度和自
旋流 (spin-current)密度的函数，通过自洽迭代过程得
到系统的能量最低态。唯象方法的泛函形式可基于相对
论拉氏量求得，也可由非相对论 Skyrme
[64]
或Gogny
型
[65]
的有效核力求得，一般称为 (相对论)Hartree-
Fock方法
[66–67]
。考虑核子对力后模型扩展为Hartree-
Fock+BCS或Hartree-Fock-Bogoliubov模型。唯象方
法的参数由拟合已知原子核和核物质的性质以及微观
方法的结果确定。不同研究组可能选取不同的数据进行
拟合来进行感兴趣的课题研究，再加上拟合过程的不唯
一，造成密度外推时不同唯象方法之间的分歧较大，这
是把唯象方法用于中子星研究需要注意的问题。
处理不均匀 (inhomogeneous)核物质 (原子核或原
子核集团)一般基于唯象方法，但是 (非)相对论的量
子计算依然非常耗时耗力，所以更唯象的方法更常
用，例如经典的液滴 (liquid-drop)模型和 (非)相对论的
Thomas-Fermi模型。不均匀核物质的计算以及在中子
星壳层的应用分别见第 2.1节和第 3.1节。
需要在这里提到的是，虽然如引言所述理论模型
对EOS的计算可通过核实验和天文观测进行限制，但是
这种限制往往不是直接基于原始数据，而是需要通过理
论模型对实验数据进行处理后进行推断，特别是需要
从有核实验数据约束的物理条件经模型在密度、温度、
不对称度等依赖上进行外推，计算中涉及的多个自由
度 (从低密低温时的原子核和核子到高密高温时可能的
超子、夸克等)使问题更加复杂。
2.1 不均匀核物质
一般认为，核力由非常短程的排斥作用和中长程的
吸引作用两部分组成。这种特点的核力与作用于分子
介质的 van der Waals力很相似，会导致均匀核物质压
强随密度非单调增加
[68–70]
。从而，在核物质的亚饱和
密度范围内和温度不超过∼20 MeV的低温低密条件下，
原子核液相与核子气相共存构成的不均匀核物质可以稳
定地存在。这种原子核液气混合相以及原子核液气相变
现象可能会在重离子碰撞和超新星爆发等天体演化过程
中出现
[68]
。自 1984年Panagiotou等
[71]
在重离子碰撞
实验中观察到了原子核发生液气相变的可能证据以来，
这一现象已经引起了众多研究者的兴趣
[72–74]
。此外，
研究表明中子星壳层中也可能包含原子核与自由核子共
存的不均匀核物质。因此，中子星也成为研究不均匀核
物质性质的理想天然实验室
[75]
。
由于不均匀核物质性质在重离子碰撞和天体物理研
究中的重要作用，近几十年来，研究者已采用Skyrme
相互作用和相对论平均场理论等模型对不均匀核物质
的状态方程进行了大量研究
[72, 76–78]
。在物质密度或
系统温度比较高时，不均匀核物质的液气共存相便不
再稳定，会发生液气相变成为均匀物质相。早期的研
究者认为导致不均匀核物质发生液气相变的不稳定因
素可以分为与重子密度 (同位旋标量)涨落相关的力学
不稳定和与质子分支比 (同位旋矢量)相关的化学不稳
定
[79]
。2003年，Margueron和Chomaz指出非对称不
均匀核物质的 spinodal不稳定性可以由自由能随密度变
化曲率来决定
[80]
。近年来研究者已大量采用分析自由
能曲率性质的方法对不均匀核物质的不稳定性进行研
究
[81–82]
。目前人们对不均匀核物质的液气共存和液气
相变等性质性质已经有了比较清楚的认识。
Wigner-Seitz近似是研究者经常采用的一种描述
不均匀核物质的单核近似方法，即假设在一个Wigner-
Seitz原胞内只包含一个原子核，原子核液相与其周
围的自由核子气相共存。中子星壳层物质可以看作是
Wigner-Seitz原胞的周期性重复。在中子星等天体环境
中Wigner-Seitz原胞内还应该包含自由电子气体，满足
总体电中性条件
Np =Ne ， (1)
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其中Np，Ne分别是总质子数和总电子数。Wigner-
Seitz原胞内的电子分布与质子分布相关，一般呈非均
匀分布，需要自洽求解。2005年，Maruyama等
[83]
的
研究结果表明，由于电子在Wigner-Seitz原胞内非均匀
分布产生的电荷屏蔽效应对原胞内的不均匀核物质性
质造成的影响很小。因此，在一些研究中会把Wigner-
Seitz原胞内的电子当作均匀气体，而不考虑电子的非
均匀分布，这并不会对原胞性质产生显著影响。但是，
对Wigner-Seitz原胞内核子的不同处理方式却会对不均
匀核物质的计算结果产生明显的差异。
文献中常采用的模型方法有Thomas-Fermi近似、
共存相 (coexisting phases，CP)方法和可压缩液滴模
型 (compressible liquid drop，CLD)模型等方法。最
近，量子模拟和分子动力学模拟等多核近似方法也被用
于研究中子星等天体环境中包含非球形原子核的不均匀
核物质计算
[84–85]
。下面我们以球形原子核为例简单介
绍以下方法在中子星壳层内不均匀核物质的应用：
• Thomas-Fermi近似方法，
• 共存相方法，
• 可压缩液滴模型。
2.1.1 Thomas-Fermi模型
在Thomas-Fermi近似方法中，单个原胞的总能量
可以写为
Ecell =
∫
cell
ε(r)d3r+εeVcell ， (2)
其中：εe是电子动能密度；ε(r)是径向位置 r处的局域
能量密度。
我们注意到化学势在整个Wigner-Seitz原胞内是一
个常数，而像密度和平均场等量则依赖于径向位置 r。
在中子星壳层的Wigner-Seitz原胞中，β平衡和电中性
条件需要满足，提出了如下限制：
µn =µp+µe ，
Ne =Np =
∫
cell
np(r)d
3r。 (3)
给定平均的重子数密度 ρ，通过改变原胞半径
rws使总的能量密度取极小值。实际上在Thomas-
Fermi模型中有两种方法可以确定核子分布，其中一
种是假设Wigner-Seitz原胞中的核子分布满足如下形式
ni (r)=

(
nini −nouti
)[
1−
(
r
Ri
)ti]3
+nouti , 06 r6Ri ，
nouti , Ri 6 r6 rws ，
(4)
其中r代表距离原子核中心的距离。 rws是Wigner-
Seitz原胞的半径。密度参数nini 以及n
out
i 分别表示r=
0和 r > Ri时的密度。参数Ri 与 ti 决定了原子核的
边界以及表面的相对厚度。这些参数可以通过给定温
度对系统的自由能求极小值获得，这就是所谓的参数
化Thomas-Fermi近似
[86]
。
另一方面，可以通过自洽的方法求解核子分布。比
如采用相对论平均场拉氏量 (详见 2.2.6)来描述一个由
质子、中子、电子构成的系统，即核子间通过交换各
种介子(σ，ω，ρ)发生相互作用，电子和质子通过电磁
场Aµ 发生作用。为了计算固定rws和ρ 下原胞内的总
能量，需要在方程 (3) 的限制下求解介子场和电磁场
的耦合方程组。在实际计算中，首先给定平均场σ(r)，
ω(r)，ρ(r)，A(r)的初始猜测，然后通过方程 (3)和给
定的平均重子数密度ρ= (Np+Nn)/ Vcell的限制确定化
学势µn，µp，µe。一旦得到化学势，便可以计算各种
密度并通过解介子场和电磁场的耦合方程组得到新的平
均场。上述过程进行重复迭代直到最后收敛。
2.1.2 共存相方法
在共存相方法中，Wigner-Seitz原胞内的的物质被
近似分为两个具有明显界面的均匀相，密度较高的L
相 (原子核)和密度较低的G相 (核子气，在零温下一般
只有中子气存在，在有限温度下质子气才会出现)。两
相稳定共存需要满足Gibbs平衡条件，即两相具有相同
的压强和化学势：
PL =PG ， (5)
µLn =µ
G
n 。
电子的化学势由下列β平衡条件决定：
µe =µ
L
n −µLp ， (6)
给定Wigner-Seitz原胞内的平均重子数密度 ρ，在总体
电中性条件 (1)、β 平衡条件 (6)和Gibbs平衡条件的限
制下，可以得到处于原胞中心的原子核液相和其周围的
核子气相的重子数密度、质子分支比以及原子核液相
在Wigner-Seitz原胞中所占的体积比f，从而可以求得
原胞内的总能量密度
ε= fεL+(1−f)εG+εe+εsurf+εCoul ， (7)
其中：εi是相 i(i=L, G)中均匀核物质的能量密度，εe，
εsurf，εCoul分别是电子能量密度，表面能密度以及库仑
能密度。球形原子核的表面能密度可以写成
εsurf =
3τf
r
， (8)
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其中 r为原子核半径，表面张力 τ 可以在一个半无限大
核物质系统中采用Thomas-Fermi方法计算得到
[87–88]
。
库仑能密度的表达式为
εCoul =
e2
5
(
ρLY Lp r
)2
fD(f) ， (9)
其中：e=
√
4π/137是电磁耦合常数，ρL和Y Lp 分别为
原子核液相的重子数密度和质子分支比,
D(f)= 1− 3
2
f1/3+
1
2
f 。 (10)
在零温近似下，核子气相中一般只包含中子气，因
此方程(9)中没有考虑质子气的贡献。通过使表面能
和库仑能密度之和，εsurf + εCoul，对原子核半径r作
极小化，我们可以得到系统能量最低时的原子核半
径r和Wigner-Seitz 原胞半径 rws，从而研究Wigner-
Seitz原胞内处于平衡态的不均匀物质性质。表面能
和库仑能导致的有限体积效应在共存相方法中是当作微
扰处理的，相平衡由不考虑有限体积效应的体平衡条件
决定。而在可压缩液滴模型中，系统处于稳态的平衡条
件是通过对包含了表面能和库仑能的总能量密度取极小
值得到。
2.1.3 可压缩液滴模型
可压缩液滴模型与共存相方法相比有更好的理论自
洽性。Wigner-Seitz原胞的能量密度一般可以表示成以
下 6个变量的函数：原子核的体积分数和半径(f 和r )，
原子核内的重子数密度和质子分支比 (ρL和Y Lp )，中子
和电子气密度 (ρG和 ρe)。原胞的总能量密度可以写为
ε=fε(ρL,Y Lp )+(1−f)ε(ρG,0)+εe(ρe)+
εsurf(f,r,τ)+εCoul(f,r,ρ
L,Y Lp )。 (11)
表面能和库仑能密度项分别由方程 (8)和 (9)给出。给
定平均重子数密度 ρ，在电中性条件 (1)的限制下，只
有 4个独立变量，可以选取为f，r，ρL和Y Lp 。因此，
ρe和 ρ
G 可以用独立变量分别表示为
ρe =fρ
LY Lb ， (12)
ρG =
ρ−fρL
1−f 。 (13)
通过使总能量密度分别对四个独立变量取极小值，可以
得到以下平衡方程：
r=
[
15τ
2e2
(
ρLY Lp
)2
D(f)
]1/3
， (14)
µe =µ
L
n −µLp −
2e2
5
ρLY Lp r
2D(f) ， (15)
µLn =µ
G
n ， (16)
PL =PG+
e2
5
(
ρLY Lp r
)2(
1−2f1/3+f
)
。 (17)
由于表面张力τ可能依赖于 ρL，Y Lp 和原子核半径r等
多个物理量，而目前对于τ对这些变量的依赖性还很不
清楚，尤其是在一个丰中子系统中
[89]
。因此，在推导
这些平衡时涉及到表面张力导数的项被忽略了。
通过比较方程 (6)和 (15)可以看到，由于在极小化
过程中考虑了有限尺度效应从而使β平衡条件发生了改
变。方程 (15)的最后一项来自于库仑能的贡献，使新的
平衡条件偏向于支持更小的电子化学势。因此，在保持
体平衡的共存相方法中电子分支比 (等于平均质子分支
比)被过高地估计了。同样地，比较方程 (5)和 (17)会
发现有限尺度效应的引入也影响了力学平衡条件。方
程 (17)的最后一项来自于表面能和库仑能之和的贡献。
总体而言，由于表面能和库仑能的贡献，原子核内的体
压强大于其外部的核子气压强，这会导致原子核内的密
度更高。
研究表明，在共存相方法和可压缩液滴模型中表面
张力τ对计算结果的影响比较明显
[83, 87]
，因此需要采
用恰当的方法计算表面张力。在共存相方法和可压缩
液滴模型中人为假定各自均匀的原子核液相与核子气
相共存，而且两者之间有明确的边界。在自洽Thomas-
Fermi近似方法中，Wigner-Seitz原胞内的不均匀物质
通过自洽求解得到，具有更好的理论自洽性。一般所
得到的核子分布呈连续分布，因而原子核与其周围的
核子气之间并没有明确的边界，需要采用恰当的定义
来描述原子核尺度和表面能的贡献。固定平均的重子
数密度ρ和Wigner-Seitz原胞半径rws，在电中性条件
和β平衡条件的限制下可以通过自洽求解得到原胞内的
核子和电子分布，从而可以得到系统的能量密度。改变
原胞半径rws重新计算使总的能量密度取极小值，最终
得到处于稳定态的不均匀核物质分布。与共存相方法
和可压缩液滴模型相比，自洽Thomas-Fermi近似计算
得到的不均匀物质能量较低，更接近真实稳定态，液气
两相共存的密度范围也更大。自洽Thomas-Fermi近似
方法在自洽求解核子分布时计算量较大，为了节省运
算时间研究者也采用参数化Thomas-Fermi 近似，即给
定恰当的核子分布形式进行迭代计算。参数化Thomas-
Fermi近似方法已经成功地用于构建适用于超新星模拟
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的状态方程和中子星计算
[86, 90]
。
在图 1 中我们给出了分别采用自洽Thomas-
Fermi模型，共存相方法以及可压缩液滴模型计算得
到的中子星物质每核子结合能E/A= ε/ρ−M随平均重
子数密度ρ的变化。为了方便比较，同时我们也给出了
均匀物质的计算结果。三种不同的方法在密度比较高的
区域都得到了相似的E/A，但是在低密度区域却存在明
显的差异。而且可以看到在中子滴出密度附近，共存相
方法不能用来描述非均匀物质因为它预测的E/A高于
均匀物质的能量。共存相方法的曲线在密度 ρ < 10−3
fm−3附近的转折对应于中子滴出点。共存相方法的失
效可能是由于对表面能和库仑能的处理不当造成的。这
意味着由于表面能和库仑能引起的有限尺度效应在低密
度区域比较大而不能被当成微扰处理。通过比较可压缩
液滴模型和共存相方法的结果，可以看到可压缩液滴模
型中包含有限尺度效应以后得到明显的改善。而且，可
压缩液滴模型和自洽Thomas-Fermi近似方法的计算结
果非常接近。
图 1 (在线彩图)每核子能量随密度的变化(Hom. 表示均匀物质)
[91]
计算采用 3种模型方法：Thomas-Fermi(TF)模型、共存相(CP)方法、可压缩液滴(CLD)模型和 4种核子相互作用(NL3，TM1，
FSU，IUFSU，详见第2.2.6节)。
2.2 无限大均匀核物质
无限大均匀核物质在自然界中是不存在的，人们为
了研究原子核的一些基本性质，假设存在一种由核子
构成的无限大没有边界的均匀物质。在该系统中，平移
不变性、时间反演不变性严格保证。此外在有限原子核
中，尤其是重核中起着十分重要作用的库仑力并没有在
无限大核物质考虑。因为库仑相互作用是一种长程力，
一个无限大的系统中库仑相互作用的贡献是无穷的。尽
管无限大核物质并不存在，但是我们可以根据有限核的
性质提取出核物质的一些基本信息。
无限大核物质中的核子数A与体积V 都是无限大，
但是为了研究，我们认为核子的粒子数密度 ρ = A/V
是一个有限值，此外每个核子的能量E/A也是有限值。
根据泡利原理，可以区别质子与中子的同位旋自由度也
会影响系统的能量。因此人们发现无限大核物质的每核
子结合能与核物质的密度 ρ = ρn+ρp 以及同位旋非对
称度 δ=(ρn−ρp)/(ρn+ρp)有关。我们把相同数量的质
子与中子构成的核物质称之为对称核物质 (symmetric
nuclear matter, SNM)，完全由中子构成的物质称为纯
中子物质 (pure neutron matter)，其他情况则可以叫做
非对称核物质。
对称核物质在密度比较低的时候是处于束缚状态
的，随着密度的增加，束缚减弱，最后变成不束缚的状
态。在这个过程中，存在一个每核子能量最低的密度，
称之为饱和密度。饱和密度以及饱和点处的每核子结合
能可以通过提取有限核的实验数据获得
[92–94]
：
E/A=(−16±1) MeV, ρ0 =(0.16±0.01) fm−3。 (18)
核物质也可以看成是一个完美的热力学系统，在零温
时，粒子数密度还可以与系统的费米面联系起来：
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ρ=λ
∑
i=n,p
ki3F
6π2
。 (19)
λ = 2表示自旋可以有两个自由度。系统的压强也可以
定义为
P = −∂E
∂V
∣∣∣∣
A
= ρ2
∂E/A(ρ)
∂ρ
∣∣∣∣
A
， (20)
因此可以发现在饱和密度ρ0时，压强应为零。为了表示
核物质的可压缩性，还可以定义不可压缩系数K,
K =9
∂P
∂ρ
=
18P
ρ
+9ρ2
∂2EA (ρ)
∂ρ2
。 (21)
利用饱和点处压强的性质，对称核物质饱和点处的不可
压缩系数能够化简为
K = 9ρ20
∂2EA (ρ)
∂ρ2
∣∣∣∣∣
ρ=ρ0
= k2F
∂2EA (kF)
∂k2F
。 (22)
对称核物质的不可压缩系数可以通过提取原子核同
位旋标量单偶极巨共振 (isoscalar giant monopole res-
onance)的实验信息间接获得 (在密度 0.1 fm−3)，因此
有一定的模型依赖性：K=(240±20) MeV[95–96]。对
称核物质EOS的平均场计算
[8]
和各微观方法的理论结
果
[97–102]
和重离子碰撞HIC的实验范围
[103]
如图 2所
示。
图 2 (在线彩图)对称核物质EOS，重离子碰撞HIC的
实验范围也由阴影区标出
改自文献[8]。
为了讨论中子与质子对于系统能量的影响，我们
可以将非对称核物质的每核子能量在对称核物质附
近展开(取至δ的二阶近似，高于二阶的研究可参考文
献[105, 245])：
E
A
(ρ,δ)=
E
A
(ρ,0)+Esym(ρ)δ
2+O(δ4)。 (23)
Esym(ρ)被称为对称能系数，通过对每核子结合能关于
非对称度求二阶偏导获得：
Esym(ρ)=
1
2
∂2E/A(ρ,δ)
∂δ2
∣∣∣∣
δ=0
。 (24)
另一方面，我们可以通过对称核物质以及纯中子核物质
的结合能近似获取对称能：
Esym(ρ)≈
E
A
(ρ,1)− E
A
(ρ,0) ， (25)
对称能可展开为
Esym(ρ)≈ J+
L
3
(
ρ−ρ0
ρ0
)
+
Ksym
18
(
ρ−ρ0
ρ0
)2
。 (26)
J, L, Ksym分别代表饱和点处的对称能、对称能斜
率参数以及对称能曲率。对称能参数对中子星研究
有特殊的重要性，会影响中子滴线及中子星壳层结
构、壳层核心转换和质量-半径关系等。实验上可通
过重离子碰撞、核质量、同位旋相似态 (Isobaric Ana-
log State，IAS)等研究得到饱和点处的对称能J，范
围在 (31.6±2.66) MeV[106]。不同L时对称能的平均
场计算 (详见第 2.2.8节)
[8]
和各微观方法的结果 (详见
第 2.2.1∼2.2.3 节)[97, 102, 107–108] 如图 3所示，各实验
范围
[109–111]
也用彩色区域标出。
图 3 (在线彩图)对称能的密度依赖，各实验范围也由
阴影区标出
改自文献[8]。
饱和点附近的L可通过偶极共振 (dipole reso-
nances)、电偶极极化率 (electric dipole polarizability，
αD)、中子皮厚度 (neutron skin thickness) 等实验研究
得到，目前不确定性较大：20∼170 MeV[112–113]。一
个最近的结果是 (58.7±28.1) MeV[114]。图 4展示了饱
和点L取值对中子星半径的决定作用 (且几乎不影响中
子星质量)。计算采用相同的 (ρ0, E/A, K, J, M
∗)饱
和点性质，只在实验范围改变L的取值。
双星并合的引力波信号观测也有可能对很不确定
的L进行限制 (双星并合的讨论详见第 4.2节)，图 4中
除了中子星质量和半径的信息，还用数字标出了 1.4
M⊙星体无量纲形变参数Λ的结果。可以发现Λ并不
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随L单调变化。图 5 直接给出无量纲潮汐形变参数
Λ(1.4)和 Λ̃对饱和点L取值的依赖。 1.4指 1.4 M⊙
中子星，Λ̃指无量纲组合形变参数。图 4和图 5所示Λ
与L的不单调关系是因为中子星壳层的影响，但对较大
的L，Λ基本随L增加而增加。问题的详细讨论还有赖
于中子星各部分更自洽统一的精确EOS输入
[8, 115]
。
图 4 (在线彩图)中子星半径对饱和点L取值的依赖
取自文献[8]。
图 5 (在线彩图) 双星并合的潮汐形变参数对饱和
点L取值的依赖
取自文献[8]。
对称能参数的确定及其为什么很难被确定的原因是
目前研究的热点
[116–128]
，特别高密对称能与核力很不
清楚的短程性质(张量力和和质子中子关联等)
[129–130]
直接相关 (比如图 6就显示了不同的张量力 r < 0.7 fm短
程行为会很大程度地影响对称能的势能贡献部分Vsym)，
这造成了理论上对对称能的精确计算非常困难，需要结
合核实验进一步了解核子关联、短程张量力以及三体核
力的自旋―同位旋性质等。另一方面，将来有望从重离
子碰撞实验中获得对对称能密度依赖的更好的限制，反
过来探究核力的短程行为，排除一些理论方法和EOS
模型。
下面简单介绍常用的几种处理无限大核物质系统的
核多体模型。
图 6 (在线彩图)高密对称能对短程张量力的敏感依赖
取自文献[116]。
首先是微观方法：
• Brueckner-Hartree-Fock模型，
• Dirac-Brueckner-Hartree-Fock模型，
• 变分方法；
然后介绍唯象模型：
• Skyrme-Hartree-Fock模型，
• Gogny-Hartree-Fock模型，
• Relativistic mean-field模型，
• Relativistic Hartree-Fock模型，
• Quark mean-field模型。
2.2.1 Brueckner-Hartree-Fock模型
核子-核子相互作用在短程部分的强排斥性造成我
们在处理原子核多体问题时无法采用量子力学的微扰
理论进行求解。为了解决这个问题，一种方案就是先将
核力进行软化，再将软化之后的核力代入到微扰论中，
逐阶进行计算。核力的软化有很多方法，包括Bethe-
Brueckner-Goldstone(BBG)方法、Suzuki-Lee方法、
幺正算符方法、相似重整化方法以及低动量方法等。在
此以BBG方法(或称G矩阵方法)为例简要介绍。
20世 纪 50 年 代， Brueckner发 展 了Brueckner-
Hartree-Fock(BHF)模型利用介质中的核子-核子散射
梯形图求和的方法软化现实核力。介质中的所有核子-
核子散射梯形图求和之后将缩并成Bethe-Goldstone方
程
[131]
：
G[ω,ρ] =V +
∑
a,b
V
n̄an̄b
ω−ea−eb+iϵ
G[ω,ρ] ， (27)
ω是起点能量。Bethe-Goldstone方程形式上与散射过
程的Lippmann-Schwinger方程相似，区别在于Bethe-
Goldstone方程的中间态只能处于费米面以上，这是由
于泡利不相容原理限制的，而Lippmann-Schwinger方
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程的中间态则没有此限制。在BHF模型中，核子的单
粒子能量写为
e(k)= e(k;ρ)=
k2
2m
+U(k,ρ)。 (28)
U(k,ρ)是单粒子势场，在BHF模型中有两种处理方
式，一种是间隙选择，另外一种是连续选择。间隙选择
认为核子的单粒子势场在费米面之上为零，而连续选择
则认为核子的单粒子势场写为
U(k;ρ)=ℜ
∑
k′<kF
⟨
kk′
∣∣G[e(k)+e(k′);ρ]∣∣kk′⟩
a
， (29)
此处的下标a代表全反对称态。这些方程最后可以自洽
地求解出G矩阵。核物质的每核子能量即可写为
E
A
=
3
5
k2F
2m
+
1
2ρ
ℜ
∑
i,j
ninj
⟨
ij
∣∣G[ei+ej ;ρ]∣∣ij⟩a。 (30)
为了符合核物质饱和点性质，在非相对论多体方法
中需要引入三体力 (three-body force，TBF)。三体核
力一般通过对第三个粒子坐标(位矢、自旋、同位旋)求
平均简化为一个密度依赖的两体力。一个有名的三体
力模型是Urbana唯象三体核力，通过交换(比如)核子
的激发态∆产生 2π 吸引部分
[132]
，排斥部分唯象地基
于轻核性质进行参数化得到
[133–135]
，优化三体力参数
即可实现核物质饱和点的描述
[98, 101, 139]
。为了建立所
采用的三体力和两体力的关联
[136–137]
，基于同样的介
子交换参数，对应Argonne v18，Bonn B和Nijmegen
93势
[138–139]
的微观三体力已被构建。其他还有基于手
征三体力的计算
[140–141]
。另外，最近的研究发现，如
果两体力由夸克层次建立
[142]
，三体力的必要性大大
降低，即无需三体核力便可解释核物质和少核子系统
的基本性质
[54]
。一些唯象 (pheno)和微观 (micro)三体
力的Brueckner-Hartree-Fock计算结果如图 2和图 3所
示。
2.2.2 Dirac-Brueckner-Hartree-Fock模型
Brockmann 与Machleidt 等
[143]
在Brueckner-Har-
tree-Fock 模型的基础上，发展了Dirac-Brueckner-
Hartree-Fock(DBHF)模型，其中的系统波函数不再
是非相对论的平面波，而是旋量形式。而且核子-核子
相互作用中的核子质量会受到介质效应的影响，由M
变成M∗，现在的Bethe-Goldstone方程写为
Gij(P ; k,k
′)=V ∗ij(k, k
′)+
∫
d3q
(2π)3
V ∗ij(k, q)×
Qij(q, P )Gij(P ; q, k
′)
2E∗(P /2+k′)−2E∗(P /2+q)
， (31)
其中：P是质心系中的总动量；k, q, k′分别表示两
个粒子在核介质中的初态、中间态以及末态的相对动
量。Q是非占据态上的泡利算符项。E∗为核子的单粒
子有效能量。在相对论多体框架下，核子态 |p⟩满足如
下的Dirac方程：
(/pi−mi−Σi(p))ui(p,s)= 0 ， (32)
其中 i代表中子或者质子，自能Σi(p)在无限大核物质
中有如下的洛仑兹结构：
Σi(p)=ΣS,i(p)+γ0Σ
0
V,i(p)−γ ·pΣV,i(p) ， (33)
Brockmann等 发 现 矢 量 场 部 分ΣV,i(p) 远 远 小
于ΣS,i(p) 以及Σ
0
V,i(p)，而且动量依赖性十分微弱，假
设
Σi(p)≈ΣS,i(p)+γ0Σ0V,i(p)。 (34)
因此，核物质中的Dirac方程解可以表示为
ui(p,s)=
(
M∗i +E
∗
i (p)
2M∗i
)1/2 1
σ·p
M∗i +E
∗
i (p)
χ(s) ，
(35)
这里面的有效质量以及有效能量写为
M∗i (p)=Mi+ΣS,i(p) ，
E∗i (p)=(M
∗2
i +p
2
i )
1
2 。 (36)
另外一方面，根据Dirac方程，单粒子势场可以与自能
联系起来：
Ui(p)=
M∗i
E∗i
⟨p|ΣS,i+γ0Σ0V,i|p⟩ ， (37)
将单粒子波函数的旋量形式代入上式，可以化简为
Ui(p)=
M∗i
E∗i (p)
ΣS,i+Σ
0
V,i 。 (38)
此外根据平均场近似，单粒子势场可通过G矩阵获得，
Ui(p)= ⟨p|Ui|p⟩=ℜ
[∑
q
⟨pq|Giq|pq⟩a
]
， (39)
上面两个方程联立起来可以自洽地提取出ΣS,i, Σ
0
V,i，
从而获得系统的总能量。详细的计算可参考Dirac-
Brueckner-Hartree-Fock的综述文献，比如文献[38]。
简单来说，基于Dirac-Brueckner-Hartree-Fock得到的
EOS比BHF+TBF的结果要硬些，两种理论方法在多
处类似
[139]
。目前Dirac-Brueckner-Hartree-Fock模型
还在发展中，G矩阵协变结构对模型结果有明显影响，
最近的一些计算结果也收集在图 2和图 3中。
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2.2.3 变分模型
变分模型的出发点基于Ritz-Raleigh变分原理，首
先假设一个含有变分参数的试探波函数 |ΨT ⟩，基于该试
探波函数算出的能量期待值总是不小于系统真正的基态
能量E0
[97]
：
EV =
⟨ΨT |H|ΨT ⟩
⟨ΨT |ΨT ⟩
>E0 ， (40)
因此我们只需要寻找合适的变分参数对EV求极小值，
那么就有可能找到系统真正的基态能量。由于变分参
数的数目通常较大，为了寻求EV 的极小值，人们发
展了一系列的变分方法，包括量子Monte Carlo方法、
Green函数Monte Carlo方法以及辅助场量子Monte
Carlo方法
[144]
等。除了寻找极值之外，试探波函数形
式的选取也是至关重要的。它的一个重要作用就是将现
实核力的短程强排斥部分有效地进行截断。在核物理中
试探波函数的形式一般选取为
|ΨT ⟩=F|Φ⟩。 (41)
|Φ⟩通常选取为Hartree-Fock波函数，F是有着复杂的
自旋-同位旋结构，同时包含有短程高动量截断的关联
函数，
F =
S ∏
i<j<k
(1+Fijk)
S∏
i<j
Fij
 ， (42)
其中： S是对称算符，Fij , Fijk分别是两体以及三体
关联算符。两体关联算符除了包含有自旋-同位旋算符，
还有一个坐标依赖的 Jastrow函数
Fij =
∑
p
fp(rij)O
p
ij 。 (43)
Opij分为
Opij =1,σ1·σ2,τ 1·τ 2,(σ1·σ2)(τ 1·τ 2),Sij ,Sijτ 1·τ 2 ，
(44)
Sij是张量算符。 f
p可以通过求解含有变分参数的类
薛定谔方程获得。至于三体关联算符则通常选取与
三体核力相同的形式。详细的模型和对核物质的计算
可参考综述文献，比如文献[145–146]。文献[147]讨论
了变分法与Bethe-Brueckner-Goldstone 展开的联系。
最出名的变分模型APR(Akmal，Pandharipande，and
Ravenhall)的结果如图 2和图 3所示。
2.2.4 Skyrme-Hartree-Fock模型
Skyrme核子-核子相互作用最早是 20世纪 50年代
由Skyrme提出
[148–149]
，70年代由Vautherin与Brink
发展到原子核结构的研究中
[64]
。这是第一种被广泛应
用于原子核结构研究的密度泛函理论。目前已经提出了
数百组相关参数
[150]
。它的标准形式可以写为
[151]
VS(r)= t0(1+x0Pσ)δ(r)+
1
2
t1(1+x1Pσ)[k
′2δ(r)+δ(r)k2]+
t2(1+x2Pσ)k
′ ·δ(r)k+ 1
6
t3(1+x3Pσ)ρ
σ(R)δ(r)+
iW0(σ1+σ2)[k
′×δ(r)k]。 (45)
其中：Pσ = (1+σ1 ·σ2)/2代表自旋交换算符。 r =
r1−r2是两个核子之间的相对距离；R=(r1+r2)/2是
质心坐标中心。k是相对动量，
k=
1
2i
(∇1−∇2) ， (46)
而k′为k的共轭动量，作用在左矢方向。
由此可见，Skryme相互作用中核子之间是通
过 δ(r)零程相互作用，这对于计算相互作用矩阵元
或者能量密度时能够大大简化，尤其是Fock项的贡献
也是局域的。将 Skryme核力代入到Hartree-Fock近似
中，我们可以获得非对称核物质的单核子能量：
E
A
(ρ,δ)=
3~2
10M
(
3π2
2
)2/3
ρ2/3F5/3+
1
8
t0ρ
[
2(x0+2)−(2x0+1)F2
]
+
1
48
t3ρ
σ+1[2(x3+2)−(2x3+1)F2]+
3
40
(
3π2
2
)2/3
ρ5/3
{[
t1(x1+2)+
t2(x2+2)
]
F5/3+
1
2
[
t2(2x2+1)−
t1(2x1+1)
]
F8/3
}
。 (47)
该式中的非对称因子定义为：
Fm(δ)=
1
2
[
(1+δ)m+(1−δ)m
]
。 (48)
因此可以得到压强：
P (ρ,δ)=
~2
5M
(
3π2
2
)2/3
ρ5/3F5/3+
1
8
t0ρ
2[2(x0+2)−(2x0+1)F2]+
1
48
t3(σ+1)ρ
σ+2[2(x3+2)−(2x3+1)F2]+
1
8
(
3π2
2
)2/3
ρ8/3
{[
t1(x1+2)+ t2(x2+2)
]
F5/3+
1
2
[
t2(2x2+1)− t1(2x1+1)
]
F8/3
}
。 (49)
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近年来基于Skyrme-Hartree-Fock 模型对有限核实
验性质的描述已相当精确
[152–156]
，可查阅Brussels-
Montreal 组最新的BSk 系列EOS 模型
[157–158]
。文
献[150]把多组 Skyrme参数的结果与核实验限制作比
较，从而可以实现排除部分参数组
[159]
(特别是基于对
称能参数的结果
[160]
)。
2.2.5 Gogny-Hartree-Fock模型
Gogny有效核子-核子相互作用主要包括两部分，
一部分是中心力，另外一部分是自旋-轨道力。中心力
由高斯函数表示的有限力程以及密度依赖的零程相互
作用构成
[65]
。有限力程部分包含有自旋-同位旋交换项，
而零程相互作用的引入则是为了再现对称核物质的饱和
性质。自旋-轨道力在无限大均匀系统中没有贡献：
VG(r)=
∑
i=1,2
(Wi+BiPσ−HiPτ −MiPσPτ )e−r
2/µ2i+
t3(1+x3Pσ)ρ
α(R)δ(r)+ iW0(σ1+σ2)×
[k′×δ(r)k]。 (50)
其中：Pσ = (1+σ1 ·σ2)/2以及Pτ = (1+τ 1 ·τ 2)/2分
别代表自旋与同位旋的交换算符。系数 t3, x3, W0, Wi,
Bi, Hi, Mi (i = 1,2)是相互作用中的拟合参数通过有
限核的性质来确定。力程参数µi与密度依赖项的指数α
虽然也是参数，但是在拟合其他参数的过程中通常都是
确定的。
利用Hartree-Fock近似，Gogny两体相互作用可
以给出确定重子数密度以及同位旋非对称度下无限大核
物质的每核子结合能，
E
A
(ρ,δ)=
(
E
A
)kin
(ρ,δ)+
(
E
A
)zr
(ρ,δ)+(
E
A
)dir
(ρ,δ)+
(
E
A
)exch
(ρ,δ) ， (51)
这些项分别表示非相对论动能、零程相互作用、有限力
程相互作用的直接项以及交换项提供的贡献。其中(
E
A
)kin
=
3~2
10M
(
3π2
2
)2/3
ρ2/3F5/3 ，(
E
A
)zr
=
1
8
t3ρ
α+1[3−(2x3+1)δ2] ，(
E
A
)dir
=
1
2
∑
i=1,2
µ3iπ
3/2ρ
[
Ai+Biδ2
]
，
(
E
A
)exch
=−
∑
1,2
1
2k3Fµ
3
i
{
Ci
[
E(kFnµi)+E(kFpµi)
]
−DiĒ(kFnµi,kFpµi)
}
， (52)
E以及Ē与误差函数erf(x)= 2√
π
∫x
0
e−t
2
dt 有关：
E(η)=
√
π
2
η3erf(η)+
(
η2
2
−1
)
e−η
2
− 3η
2
2
+1
Ē(η1,η2)=
∑
s=±1
s
[√
π2(η1+sη2)(η
2
1+η
2
2−sη1η2)×
erf
(η1+sη2
2
)
+(η21+η
2
2−sη1η2−2)×
e−(η1+sη2)
2/4
]
。 (53)
中子与质子的费米动量可以用总的重子数密度以及同位
旋非对称度表示：
kF =
(
3π2ρ
2
)1/3
，
kFn =kF(1+δ)
1/3 ，
kFp =kF(1−δ)1/3 。 (54)
有限力程贡献中的Ai, Bi, Ci, Di, 表示为
Ai =
1
4
(4Wi+2Bi−2Hi−Mi) ，
Bi =−
1
4
(2Hi+Mi) ，
Ci =
1√
π
(Wi+2Bi−Hi−2Mi) ，
Di =
1√
π
(Hi+2Mi)。 (55)
在考虑中子星物质时，除了能量之外，化学势以及压强
也是重要的物理量。它们可以利用无限大核物质的系统
总能量以及单核子能量求得。在非相对论体系中，总能
量可以表示为
E(ρ,δ)= ρ
E
A
(ρ,δ)+ρM ， (56)
其中M 是核子的静止质量。化学势可利用热力学关系
获得：
µn =
∂E
∂ρn
, µp =
∂E
∂ρp
。 (57)
因此核子的化学势最终可以写为
µτ =
~2
2m
(3π2ρτ )
2/3+
t3
8
ρα+1[3(α+2)−2τ(2x3+1)δ−
α(2x3+1)δ
2]+
∑
i=1,2
µ3iπ
3/2ρ(Ai+τBiδ)−∑
i=1,2
[CiW̄ (kτFµi,kτFµi)−DiW̄ (kτFµi,k−τF µi)] ，
(58)
当 τ=1时，表示中子；τ=−1时，则为质子。W̄ (η1,η2)
是一个无量纲函数：
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W̄ (η1,η2)
=
∑
s=±1
s
[√
π
2
erf
(η1+sη2
2
)
+
1
η1
e−(η1+sη2)
2/4
]
。
(59)
系统的压强是
P (ρ,δ)=
~2
5M
(
3π2
2
)2/3
ρ5/3F5/3+
α+1
8
t3ρ
α+2[3−(2x3+1)δ2]+
ρ2
2
∑
i=1,2
µ3iπ
3/2(Ai+Biδ2)−
ρ
2
∑
i=1,2
{Ci[(1+δ)Q(kFnµi)+
(1−δ)Q(kFpµi)]−DiQ̄(kFnµi,kFpµi)}。
(60)
Q(η)与Q̄(η1,η2)则是
Q(η)=− 1
η3
+
1
2η
+
(
1
η3
+
1
2η
)
e−η
2
，
Q̄(η1,η2)=
2
η31+η
3
2
∑
s=±1
(η1η2+2s)e
−(η1+sη2)2/4 。
(61)
Gogny力由于计算上稍显复杂
[161–163]
，所以不
及Skyrme 力在天体问题上的应用广泛，可参考文
献[164–165]。文献[166]比较并分析了不同Gogny力对
核物质性质的结果。
2.2.6 Relativistic Mean-Field模型
相对论平均场 (Relativistic mean-field，RMF)模
型从核力的单玻色子交换模型出发，构建满足基本对称
性的相对论拉氏量，在多体问题中将介子场作平均场近
似，在描述中重质量原子核的基态以及激发态性质方面
取得了十分巨大的成功。
相对论平均场模型的雏形早在 20 世纪 50 年代
即被提出
[167]
，因为重整化的问题直到 70年代才被
Walecka
[168]
引入到解决原子核多体问题。最初的
Walecka模型只考虑了核力间通过σ和ω介子交换实
现相互作用，尽管可以合理地描述核物质的饱和性
质，但是在饱和点处核物质的对称能以及不可压缩
系数与经验值偏差比较大，随后Boguta等
[169]
分别引
入了σ介子的非线性项以及 ρ介子成功解决了上述问
题。为了描述远离β稳定线的不稳定核以及无限大核
物质的高密行为，Sugahara等
[170]
又引入了ω介子的
非线性项。在此基础上一系列的相对论平均场模型参
数通过拟合有限核以及无限大核物质的基本性质获得，
如TM1
[170]
, NL3
[171]
, PK1
[172]
, FSUGold
[173–174]
等。
不同模型参数的比较可参考文献[175–176]。除了介子
的非线性项，还可以通过介子-核子耦合常数的密度依
赖来引入高阶的多体力效应。密度依赖的形式可以通
过实验数据或微观方法(比如Dirac-Brueckner-Hartree-
Fock)的结果确定
[172, 177–181]
。
相对论平均场模型中参与核子之间相互作用的介子
主要有同位旋标量-标量介子 (σ)，同位旋标量-矢量介
子 (ω)以及同位旋矢量-矢量介子 (ρ)。作为在核力长程
部分起着至关重要作用的同位旋矢量-赝标介子 (π)在平
均场近似中贡献为零。电子和质子通过电磁场Aµ发生
作用。系统的拉氏密度可以写为
L=
∑
i=p,n
ψ̄i {iγµ∂µ−(M+gσσ)−
γµ
[
gωω
µ+
gρ
2
τaρ
aµ+
e
2
(1+τ3)A
µ
]}
ψi+
ψ̄e [iγµ∂
µ−me+eγµAµ]ψe+
1
2
∂µσ∂
µσ− 1
2
m2σσ
2− 1
3
g2σ
3− 1
4
g3σ
4−
1
4
WµνW
µν+
1
2
m2ωωµω
µ+
1
4
c3 (ωµω
µ)2−
1
4
RaµνR
aµν+
1
2
m2ρρ
a
µρ
aµ− 1
4
FµνF
µν ， (62)
其中：ψ是核子场；Fµν为电磁场Aµ的反对称场张量；
与ω以及 ρ介子相关的全反对称张量定义为
Wµν =∂µων−∂νωµ ，
Raµν =∂µρ
a
ν−∂νρaµ 。 (63)
ρ介子的上标 a代表同位旋分量。
利用欧拉-拉格朗日公式，
∂L
∂ϕ
−∂µ
[
∂L
∂(∂µϕ)
]
=0 ， (64)
选取不同的场算符ϕ，我们可以获得各平均场的运动方
程
[iγµ∂µ−(M+gσσ)−gωγµωµ−gρτaγµρaµ]ψ=0 ，
(∂µ∂µ+m2σ)σ+g2σ
2+g3σ
3 =−gσψ̄ψ ，
∂µWµν+m2ωων+c3(ωµω
µ)ων = gωψ̄γνψ ，
∂µRaµν+m
2
ρρ
a
ν = gρψ̄γντ
aψ。 (65)
其中核子场满足Dirac 方程， σ介子场满足Klein-
Gordan方程，而ω介子与 ρ介子场则是Proca方程。
如果考虑核子场满足的连续性条件：
∂ν(ψ̄γνψ)= 0 ， (66)
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则Proca方程也将约化为Klein-Gordan方程：
(∂µ∂µ+m2ω)ων+c3(ωµω
µ)ων = gωψ̄γνψ ，
(∂µ∂µ+m2ρ)ρ
a
ν = gρψ̄γντ
aψ。 (67)
电磁场方程为
∂µ∂µAν = ψ̄γν
e
2
(1+τ3)ψ ， (68)
在无限大核物质中，考虑电磁场将会产生发散项贡献，
所以一般都不会考虑电磁场的能量贡献。因为库仑相
互作用是长程力，在无限大系统中，总能量将会是无限
大。
在原子核多体问题中，哈密顿量比拉氏量更为方
便，通过勒让德变换，相对论平均场的哈密顿量可以写
为
H= ψ̄[−iσ ·∇+M∗(σ)+gωγµωµ+gρτaγµρaµ]ψ+
1
2
(∇σ)2+ 1
2
m2σσ
2+
1
3
g2σ
3+
1
4
g3σ
4−
1
2
[
∇ωµ∇ωµ+(∇ ·ω)2+m2ωωµωµ
]
− 1
4
c3(ωµω
µ)2−
1
2
[
∇ρaµ∇ρaµ+(∇ ·ρa)2+m2ρρaµρaµ
]
−
1
2
∇Aµ∇Aµ ， (69)
核子的有效质量定义为
M∗(σ)=M+gσσ。 (70)
在此我们已经使用了静态近似，也就是哈密顿量是时
间无关的。现在介子场仍然是量子场。但是在多体问题
中，方程(65)是无法精确求解的。因此我们采用平均场
近似将介子场的量子涨落部分移除，从而使介子场变成
一个经典场，
ϕi →⟨ϕi⟩。 (71)
核子场算符可以展开为了一个完备的单粒子能级展开：
ψ(x)=
∑
a
φa(x)ĉa ， (72)
ĉa是核子在态a上的湮灭算符，φa(x)是对应的单粒子
波函数。在核物质中它就是满足自由Dirac方程的平面
波
φa(x)=u(k,s)e
ik·x 。 (73)
旋量u(k,s)满足如下的Dirac方程，
(α ·k+βM+gσσ)u(k,s)
=[ε(k)−gωω0−gρρ30τ3]u(k,s)
=E∗(k)u(k,s) ， (74)
可以获得旋量的解析表达式
u(k,s)=
(
M∗+E∗(k)
2E∗(k)
)1/2 1
σ·k
M∗+E∗(k)
χ(s)。
(75)
Pauli旋量χ(s)代表自旋波函数。E∗(k)是核子的有效
能量E∗(k) =
√
M∗2+k2。整个多体系统的波函数在单
粒子态只考虑正能态即无海近似时可以构建成：
|Ψ |=⟩
A∏
i=1
ĉ†i |0 |,⟩ (76)
其中 |0⟩是物理真空态。因此在平均场近似中，无限大
核物质中哈密顿量的期待值可以获得：
E=⟨Ψ |H|Ψ⟩
=
∑
i=n,p
2
(2π)3
∫
|k|<kiF
d3k
√
k2+M∗2+
gωω
∑
i=n,p
ρi+gρρ(ρp−ρn)+
1
2
m2σσ
2+
1
3
g2σ
3+
1
4
g3σ
4−
1
2
m2ωω
2− 1
4
c3ω
4− 1
2
m2ρρ
2 (77)
因为我们现在讨论的是无限大核物质，所以忽略了电磁
相互作用。而对于处于中子星壳层部分的非均匀核物
质而言，电磁相互作用就显得非常重要，会极大地影响
非均匀物质的具体结构。此外，无限大核物质中物质均
匀分布，所以关于空间部分的微分项就会消失，另一方
面，如果考虑时间反演不变性则ω介子与 ρ介子的空间
部分贡献为 0，仅剩下时间分量。为了描述方便它们的
上标都忽略了。重子数密度与费米动量有关：
ρ= ⟨Ψ |ψ̄ψ|Ψ⟩=
∑
i=n,p
2
(2π)3
∫ kiF
0
d3k=
∑
i=n,p
1
3π2
ki3F 。
(78)
此外还有标量密度 ρS定义为
ρS = ⟨Ψ |ψ†ψ|Ψ⟩=
∑
i=n,p
2
(2π)3
∫ kiF
0
d3k
M∗
E∗(k)
。 (79)
同时我们也可以定义来自于σ, ω介子的核子标量自能
以及零分量自能：
ΣS = gσσ, Σ
i
0 = gω+τ3gρρ。 (80)
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在相对论体系中，能量与压强可以用能动量张量来表
示：
Tµν =iψ̄γµ∂νψ+
[
1
2
m2σσ
2+
1
3
g2σ
3+
1
4
g3σ
4
−1
2
m2ωω
2− 1
4
c3ω
4− 1
2
m2ρρ
2
]
gµν 。 (81)
压强可以通过对能动量张量的空间部分求迹获得：
P =
1
3
⟨Tii⟩ ， (82)
因此非线性RMF中，TM1参数给出的无限大核物质压
强表示为
P =
∑
i=n,p
2
3(2π)3
∫
|k|<kiF
k2d3k√
k2+M∗2
− 1
2
m2σσ
2− 1
3
g2σ
3− 1
4
g3σ
4
+
1
2
m2ωω
2+
1
4
c3ω
4+
1
2
m2ρρ
2 (83)
核子的化学势可以写为：
µi =
√
k2F+M
∗2+gωω+gρτ3ρ (84)
更详细的计算可参考RMF模型的综述文献[182]。在
文献[183]中，作者发展了多个 Skyrme模型和RMF模
型的中子星EOS为统一 (unified)EOS，即用同一个核
力计算得到中子星的壳层和核心以及壳层核心转换性
质
[183, 279]
。
2.2.7 Relativistic Hartree-Fock模型
相对论平均场模型中平均场近似只考虑了Hartree
项的贡献，Fock项的贡献并没有考虑，此外π介子也没
有出现。为了进一步考虑Fock项在原子核结构中的作
用，20世纪 70年代后期开始，人们在相对论平均场的
基础上进一步发展了Relativistic Hartree-Fock(RHF)
模型
[67, 184]
以及密度依赖的RHF模型
[185–187]
。在原
子核结构性质的研究中发现这些模型的Fock项对于
原子核的单粒子能级有着十分重要的作用。随后密度
依赖的RHF模型还被用于中子星性质的研究
[216–217]
。
2010 年左右核子的大小开始通过形状因子的形式考虑
进RHF模型中，从而可以利用现实单玻色子交换模型
研究核物质的基本性质
[188]
。最近我们也在RHF模型的
框架内讨论了∆共振态在中子星中存在的可能性
[189]
。
本文中，我们考虑含有两种同位旋标量介子 (σ, ω)
以及两种同位旋矢量介子 (π, ρ)交换的核子-核子相互
作用：
L=ψ̄(iγµ∂µ−M−gσσ−
fπ
mπ
γ5γµτ
a∂µπa−
gωγµω
µ−gρτaγµρaµ+
fρ
2MN
σµν∂νρaµτa)ψ+
1
2
∂µσ∂µσ−
1
2
mσ
2σ2+
1
2
∂µπa∂µπa−
1
2
mπ
2πa2−
1
4
WµνW
µν+
1
2
mω
2ωµω
µ−
1
4
RaµνR
aµν+
1
2
mρ
2ρaµρ
aµ ， (85)
该拉氏量中并没有包含σ以及ω介子的非线性项，因为
到目前为止还没有一种能在RHF模型中自洽地处理非
线性的方法。π介子与核子的耦合方式选取的是赝矢耦
合，如果是赝标耦合的话，将会产生一个很强的吸引贡
献。此外 ρ介子与核子的张量耦合也考虑其中，而ω介
子与核子的张量耦合相对较小，所以没有包含。
采用与RMF类似的处理方法，可以将上述拉氏量
密度变换为哈密顿量密度：
H=ψ̄[−iγ ·∇+M∗(σ)+gωγµωµ+
fπ
mπ
γ5γτ
a∇πa+gρτaγµρaµ−
fρ
2M
σµi∂
iρaµτa]ψ+
1
2
(∇σ)2+ 1
2
m2σσ
2+
1
2
(∇πa)2+ 1
2
m2π(π
a)2−
1
2
[
∇ωµ∇ωµ+(∇ ·ω)2+m2ωωµωµ
]
−
1
2
[
∇ρaµ∇ρaµ+(∇ ·ρa)2+m2ρρaµρaµ
]
。 (86)
同样我们在此利用静态近似，将哈密顿量中的时间部分
略去。为了获得Fock项的贡献，作为量子化的介子场
将近似为两部分构成：
ϕi = ⟨ϕi⟩+δϕi ， (87)
⟨ϕi⟩表示介子场的期待值，δϕi则表示介子场的涨落，
相对于期待值而言，它是一个小量。将该式代入到哈密
顿密度中利用介子场的运动方程，在核物质可以得到
HN =ψ̄(−iγ ·∇+M∗(σ)+gωγ0ω+gρτ3γ0ρ3)ψ+
1
2
m2σσ
2− 1
2
m2ωω
2− 1
2
m2ρ(ρ
3)2+
1
2
gσδσ(ψ̄ψ−⟨ψ̄ψ⟩)+
fπ
2mπ
δπa∇ · ψ̄γ5γτaψ+
1
2
gωδωµ(ψ̄γ
µψ−⟨ψ̄γµψ⟩)+
1
2
δρaµ
[
gρ(ψ̄γ
µτaψ−⟨ψ̄γµτaψ⟩)+
fρ
2M
(∂i(ψ̄σµiτaψ)−∂i⟨ψ̄σµiτaψ⟩)
]
， (88)
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此式中我们已经利用σ, ω, ρ3代替了相应介子场的平均
值 σ̄, ω̄, ρ̄3。系统在单位体积中的总能量可以写为
E= ⟨Ψ |
∫
d3x1HN|Ψ⟩/V ， (89)
|Ψ⟩表示核子系统的基态波函数。最终总能量写为
E=
∑
i=n,p
1
π2
∫ kiF
k2dk(kK̂+MM̂)−
g2σ
2m2σ
ρ2S+
g2ω
2m2ω
ρ2+
g2ρ
2m2ρ
ρ23+∑
i=n,p
1
2(2π)4
∫
kk′dkdk′
[∑
i
Ai(k,k
′)+
M̂(k)M̂(k′)
∑
i
Bi(k,k
′)+
K̂(k)K̂(k′)
∑
i
Ci(k,k
′)+
K̂(k)M̂(k′)D(k,k′)
]
θ(kiF−k)θ(kiF−k′)+
2
(2π)4
∫
kk′dkdk′
[∑
i
Ai(k,k
′)+
M̂(k)M̂(k′)
∑
i
Bi(k,k
′)+
K̂(k)K̂(k′)
∑
i
Ci(k,k
′)+
K̂(k)M̂(k′)D(k,k′)
]
θ(kiF−k)θ(knF−k′) ， (90)
其中我们引入了两个与动量以及质量相关的无量纲系
数：
K̂(k)=
k∗(k)
E∗(k)
，
M̂(k)=
M∗(k)
E∗(k)
。 (91)
k∗, M∗, E∗分别代表有效动量、有效质量以及有效能
量，它们与核子的自能有关系：
k∗(k)=k+ k̂ΣV (k) ，
M∗(k)=M+ΣS(k) ，
E∗(k)=
√
M∗2+k∗2 。 (92)
核子的自能可以根据对称性在无限大核物质分解为标量
部分、矢量部分以及零分量部分，它们可以通过对总能
量关于旋量u(k,s)求偏微分获得,下面给出了质子的自
能各个分量的表达式
ΣpS(k)=−
g2σ
m2σ
ρS+
∫ kpF k′dk′
(4π)2k
×[
M̂(k′)
∑
i=σ,ω,π,ρ
Bi(k,k
′)+
1
2
K̂(k′)D(k′,k)
]
+
2
(4π)2k
∫ knF
k′dk′
[
M̂(k′)
∑
i=π,ρ
Bi(k,k
′)+
1
2
K̂(k′)D(k′,k)
]
，
Σp0(k)=
g2ω
m2ω
ρB+
1
(4π)2k
[∫ kpF
k′dk′
∑
i=σ,ω,π,ρ
Ai(k,k
′)+
2
∫ knF
k′dk′
∑
i=π,ρ
Ai(k,k
′)
]
，
ΣpV (k)=
1
(4π)2k
∫ kpF
k′dk′
[
K̂(k′)
∑
i=σ,ω,π,ρ
Ci(k,k
′)+
1
2
M̂(k′)D(k,k′)
]
+
2
(4π)2k
∫ knF
k′dk′
[
K̂(k′)
∑
i=π,ρ
Ci(k,k
′)+
1
2
M̂(k′)D(k,k′)
]
。 (93)
中子自能项只需要将kpF与k
n
F互换即可。而函
数Ai, Bi, Ci, Di列在表 1中，其中的 θi与ϕi函数来
源于角度部分的积分：
θ(m,k,k′)= ln
[
m2+(k+k′)2
m2+(k−k′)2
]
，
ϕ(m,k,k′)=
k2+k
′2+m2
4kk′
θ(m,k,k′)−1。 (94)
压强可通过对能量关于密度求数值微分获得。核子的化
学势写为
µi =E
∗(kiF)+Σ0(k
i
F)。 (95)
表 1 相对论Hartree-Fock模型中的Ai, Bi, Ci, Di函数
i Ai Bi Ci
σ g2σθσ g
2
σθσ −2g2σϕσ
ω 2g2ωθω −4g2ωθω −4g2ωϕω
ρV 2g
2
ρθρ −4g2ρθρ −4g2ρϕρ
π
[
fπ
mπ
]2
(m2πθπ−4kk′)
[
fπ
mπ
]2
(m2πθπ−4kk′) 2
[
fπ
mπ
]2
[(k2 +k′2)ϕπ−kk′θπ ]
ρT
[
fρ
2M
]2
(m2ρθρ−4kk′) 3
[
fρ
2M
]2
(m2ρθρ−4kk′) 4
[
fρ
2M
]2
[(k2 +k′2−m2ρ/2)ϕρ−kk′θρ]
ρV T D = 12
fρgρ
2M
(kθρ−2k′ϕρ)
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2.2.8 Quark Mean-Field模型
上述这些模型中核子都被当作点粒子来处理的，
实际上核子是有内部结构的，包含有夸克以及传递
夸克之间相互作用的胶子。核子的内部结构将会导致
核子的性质随着密度的改变发生变化，最为著名的就
是EMC(European Muon Collaboration)效应。为了在
原子核多体系统中考虑核子的内部结构，Guichon提
出了夸克介子耦合 (quark-meson coupling，QMC)模
型：流夸克被禁闭在一个口袋中 (MIT袋模型)，而不同
核子的相互作用则通过夸克交换σ介子和ω介子来实
现。
Toki等
[190]
提出了夸克平均场 (quark mean-field，
QMF)模型：组分夸克束缚在一个中心势场中。核
子间依然通过交换介子相互作用。 Hu等
[191–192]
、
Shen等
[193–194]
将其应用于有限核与超核的研究中。最
近Hu等
[195]
又在夸克层次上考虑了手征对称性以及胶
子修正对核子质量的影响。这些修正可以进一步提高
夸克平均场对原子核多体系统基本性质的描述
[196]
，对
于Λ 超核、Ξ 超核以及含有奇异自由度的致密中子星也
能给出合理的描述
[197–199]
。此外Zhu等
[200]
还提出了
包含有口袋禁闭的QMF模型，夸克除了受到禁闭势的
影响之外，还受到口袋模型的限制，这可以看作是夸克
介子耦合模型与夸QMF模型的混合形式。
特别地，由于QMF模型可以自洽考虑单核子和核
多体系统性质，在文献[199]中，作者考察了裸核子半径
在实验范围变化是否对中子星质量-半径关系产生影响，
结果如图 7所示。文章计算了不同对称能参数 (J, L)下
的结果，发现了与前人相反的结果：在 0.80∼1.00 fm范
围改变核子半径对中子星质量和半径的影响都很小。
在QMF模型中，禁闭势一般选取为谐振子形式：
图 7 (在线彩图)核子半径对中子星质量-半径关系的影响
取自文献[199]。
U(r)=
1
2
(1+γ0)(ar2+V0) ， (96)
该式中的a和 V0是夸克禁闭势场参数，它们由自由核
子的质量和半径确定。在核介质中夸克场满足狄拉克方
程：
[
γ0(ϵq−gqωω−τ3qgqρρ)−γ ·p−(mq−gqσσ)−U(r)
]
×
ψq(r)= 0 ， (97)
其中σ、ω和 ρ代表介子场强度，gqσ、g
q
ω和 g
q
ρ则是夸克
和介子的耦合常数。狄拉克方程(97)可以解析求解，此
时介质中核子质量可以表示为
E∗0N =
∑
q
ϵ∗q ， (98)
此外我们还需要在核子质量中考虑：
(1) 质心修正
ϵc.m. =
⟨
N |Hc.m.|N
⟩
， (99)
其中Hc.m. 是 3 个夸克质心运动的哈密顿量密度，
|N
⟩
则是核子态的波函数。
(2) π介子修正
δMπN =−
171
25
Iπf
2
NNπ ， (100)
其中 Iπ =
1
πm2π
∫∞
0
dk k
4u2(k)
w2k
，轴矢核子形式因子，
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u(k)=
[
1− 3
2
k2
λq(5ϵ′q+7m′q)
]
e−
1
4
r20qk
2
， (101)
fNNπ可以从Goldberg-Triemann关系中求得。
(3) 胶子修正
(∆EB)g =(∆EB)
E
g +(∆EB)
M
g (102)
其中：(∆EB)
E
g 是色电部分而 (∆EB)
M
g 是色磁部分，
这两部分的表达式如下：
(∆EB)
E
g =
1
8π
∑
i,j
8∑
a=1
∫
d3rid
3rj
|ri−rj |
⟨
B|J0ai (ri)J0aj (rj)|B
⟩
，
(∆EB)
M
g =−
1
8π
∑
i,j
8∑
a=1
∫
d3rid
3rj
|ri−rj |
⟨
B|Jai (ri) ·Jaj (rj)|B
⟩
，
(103)
最终核子的有效质量可以写为
M∗N =E
∗0
N −ϵc.m.+δMπN+(∆EN)Eg +(∆EN)Mg . (104)
将核子的有效质量代入到RMF的拉氏量密度，在平
均场框架下自洽求解核子场与介子场的运动方程即可
计算原子核多体系统的基本性质。文献[8]综合考虑了
单核子、核物质、脉冲星和双星并合的实验和观测限
制，基于QMF模型引入了夸克层次的新中子星EOS模
型——QMF18，其对对称核物质和对称能的计算结果
也收集在图 2和图 3中。
3 中子星的理论研究
如图 8所示，中子星可以划分为四个主要部分：
外壳层、内壳层、外核及内核。人们对中子星大气层
(atmosphere)的性质了解不多，这使得利用X射线双星
的辐射推定中子星的半径困难不少
[205–208]
。
图 8 (在线彩图)中子星典型结构
[202]
中子星外壳 (outer crust)由丰中子核和自由电子
组成，密度在104 g/cm3(原子已完全电离)和4× 1011
g/cm3(中子开始从原子核中滴出)之间，厚度可达数百
米。原子核处于固态的库仑晶格结构：表面是 56Fe (每
重子束缚能E/A∼ 930.4 MeV)，越深入外壳随着密度
的增加电子费米能也增加，导致电子捕获发生从而原
子核变得越丰中子。处于外壳的离子可当作Boltzmann
气体，电子是非简并的。
密度增至中子滴线 (neutron drip)密度，星体内
壳 (inner crust)部分开始出现，厚度一般在几百米至一
千米之间。内壳层物质是由丰中子原子核、电子气及
中子气构成的。自由中子所占的比例随物质密度的增
加而增加。在内壳靠近核心 (core)的底部，通常的球形
原子核 (droplet)也变得不再稳定，其它形状，例如柱
形 (rod)、片形 (slab)、管形 (tube)、甚至泡形 (bubble)
的原子核可能会在内壳层中出现，一般称为“原子核意
大利面”(nuclear pasta)。壳层的不均匀结构和EOS计
算分别见第 2.1节和 3.1节。常用的外壳和内壳的EOS
分别为BPS方程
[203]
和NV方程
[204]
。
液态的外核 (outer core) 大约开始于 1/2 饱和
密度，由处于 p+e−↔n+νe 弱相互作用平衡的核物
质组成。外核部分是低质量中子星的主体，其厚
度接近中子星半径。对于冷中子星，中微子已逸
出，轻子数由电中性条件和化学势平衡决定。高
于∼2ρ0 属星体的内核 (inner core)，可能出现各种
奇异态，例如超子 (hyperon)
[209–215, 217–226]
、奇异介
子 (Kaon)
[227–230]
、退禁闭夸克(quark)
[20–21, 231–242]
、
∆(1232)
[189, 243–248]
等。中子星的壳层结构见第 3.1
节，中子星、超子星和混杂星的结构分别见第 3.2节
和 3.3节。中子星有可能整体上就是奇异星 (strange
star)
[249–252]
：三味 (上u、下d、奇异s)夸克由强相互
作用自束缚稳定存在，那里的夸克或者是自由的、或者
是成团的
[253–263]
，详见第 3.4节。
3.1 中子星的壳层结构
虽然中子星的的壳层区域在星体总质量和半径中所
占的比例较小，但是该区域的结构性质，尤其是内壳层
的结构性质对中子星的冷却、自转周期突变、引力波辐
射等天文观测起着十分重要的作用
[264–265]
。同时，这
些天文观测量也可以对壳层结构性质提出一定的限制，
进而促进原子核理论模型的改进。由于中子星内壳层微
观结构性质在原子核理论和天文观测中的重要作用，中
子星内壳层结构性质研究已经成为中子星物理中的一个
热点课题。三十多年来研究者投入了大量精力研究中子
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星内壳层的微观结构以及壳核相变等性质。
1983年，Ravenhall等
[266]
采用可压缩液滴模型研
究了核物质亚饱和密度下的不均匀物质结构，发
现由于库仑能和表面能的竞争效应，非球形的原子
核pasta结构可能会在中子星内壳层中出现。1993年，
Oyamatsu
[267]
在零温近似下采用参数化Thomas-Fermi
近似方法计算了中子星内壳层中的原子核 pasta结构，
发现随着重子数密度的增加，非球形原子核可能会在
壳核相变前出现。在重子密度确定时，不同形状原子
核的每核子能量相差很小，在 keV量级。因此，对原子
核pasta结构的准确预言需要恰当的理论模型和计算方
法。目前研究者已经利用相对论平均场理论和 Skyrme
模型等核多体理论，并采用液滴模型、自洽Thomas-
Fermi近似、分子动力学模拟等不同方法，在零温和
有限温度下对中子星内壳层中的原子核 pasta结构、
原子核半径、质子分支比、壳核相变等性质进行了研
究
[84, 268–271]
。
当考虑包括球形、柱形、片形、管形、泡形在内
的pasta组分之后，对应于不同组分的Wigner-Seitz原
胞体积可以写为
Vcell =

4
3πr
3
ws (球形和泡形) ，
lπr2ws (柱形和管形) ，
2rwsl
2 (片形) ，
(105)
其中对于球形或泡形组分 rws是原胞半径，对于柱形和
管形组分 rws是其横切面半径，l是圆柱体高度，对于
片形组分 l是横切面边长，2rws是片体厚度。圆柱体高
度和片形的边长 l在一定程度上可以随意选择，因为它
们不会对系统的能量密度产生影响。
给定平均重子数密度 ρ，对每一种 pasta组分，通
过改变原胞尺度rws使其总的能量密度取极小值，然后
比较不同组分的能量密度从而得到最稳定的形状即具
有最低能量密度的组分。而且，还要用最稳定pasta组
分的能量密度和相同密度ρ下均匀物质相的能量密度作
比较。壳核相变发生在均匀相能量密度开始低于pasta
相能量密度处。为了计算在固定rws和ρ时原胞总能量，
需要在β平衡条件，电中性条件，以及重子数守恒条
件 [方程 (106∼108)]的限制下求解。
µn =µp+µe ， (106)
Ne =Np =
∫
cell
np(r)dr ， (107)
ρVcell =
∫
cell
[np(r)+nn(r)]dr。 (108)
研究发现核物质对称能及其随密度变化的斜率参数
对原子核 pasta结构、原子核性质、壳核相变密度等性
质起着非常重要的作用。当对称能斜率参数较小时，中
子滴线密度较小而壳核相变密度较大，即内壳层具有较
大的密度范围从而可以包含多种非球形原子核。反之当
对称能斜率参数较大时，壳核相变密度较小，内壳层所
包含的非球形 pasta结构种类变少，甚至在壳核相变前
非球形原子核pasta结构不会出现。
在图 9中给出了利用基于 IUFSU (左)和TM1 (右)
模型生成的参数并采用自洽Thomas-Fermi近似方法计
算得到的各种 pasta相的密度范围。为了研究对称能斜
率参数对于内壳层结构性质的影响，我们固定 IUFSU
以及TM1拉矢量中的同位旋标量参数，通过调节与ρ
介子相关的同位旋矢量参数，拟合对称能在亚饱和点的
图 9 (在线彩图)采用IUFSU(左)和TM1(右)模型生成的不同对称能斜率L参数组，利用自洽Thomas-Fermi方法计算
得到的中子星内壳层结构随密度变化的趋势
非均匀结构随着密度的增加依次从球形过度到柱形、片形、管形、泡形，最后变成均匀物质[91]。
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值，获得了一系列对应不同L取值的参数。当对称能斜
率参数L> 80 MeV时，在壳核相变之前只有球形组分
出现。而对于比较小的L(例如L=50 MeV)，pasta相
的形状可能会从球形变到柱形、片形、管形，再到泡
形。在图 9中可以看到，在L值比较小的区域 (L 6
70 MeV)，非球形原子核的起始密度，即从球形核到柱
形核的相变密度，明显随L的减小而减小。
图 10给出了同种模型方法下Wigner-Seitz原胞半
径rws和原胞中心部分 (原子核或洞)半径rd随平均重
子数密度ρ的变化。计算采用TM1(上)和 IUFSU(下)
参数组中两个极端L值的模型参数。可以看到，采
用最小L值参数计算得到了内壳层中非常复杂的相
结构，而在最大L值情况下只有球形相出现。我们发
现rws和rd在不同 pasta形状的相变点出现了明显的跳
跃，这表明不同 pasta相之间是一阶相变。同时也可
以发现在ρ比较小时， rws随ρ的增加而减小，然而在
小L情况下壳核相变之前rws却随ρ迅速增加。
图 10 (在线彩图)采用Thomas-Fermi近似方法计算得到
的Wigner-Seitz 原胞半径rws(粗线)和原胞中心部分
半径rd(细线)随密度 ρ的变化
[91]
采用TM1和IUFSU参数组中最小L值参数计算得到的结
果由实线表示；而对应的最大L 值参数计算结果用虚线
表示。曲线之间的跳跃点代表着pasta相发生相变的密度。
在图 11中我们给出了利用基于TM1和 IUFSU模
型生成的两组参数进行自洽Thomas-Fermi(TF)计算得
到的壳核相变密度ρt随L的变化。可以看到，L和ρt之
间存在明显的关联，即 ρt 随L 的增加而单调减小。
实际上这也与其他工作的结论是一致的。比如Xu
等
[272–273]
利用动力学以及热力学自洽方法计算了大
量Skyrme相互作用以及动量依赖相互作用的壳核相变
密度，发现ρt也是随着L增大而减小的。此外最近的工
作也指出壳核相变密度对于对称能曲率Ksym的依赖更
加明显
[274]
。
图 11 (在线彩图) 利用基于TM1(红线)和IUFSU(蓝
线)模型生成的两组参数进行自洽TF计算得到的壳
核相变密度ρt随L的变化
[91]
尽管不同形状的原子核出现的起始密度和壳核相变
密度等物理量对研究中采用的模型和方法比较敏感，但
这些变化趋势是一致的。我们注意到，目前对中子星内
壳层微观结构性质的研究是多在零磁场条件下进行的，
而大部分中子星表面和内部都具有很强的磁场，强磁场
对内壳层结构性质的影响还有待进一步研究
[275–278]
。
3.2 中子星
把致密物质EOS，即P (ϵ)，代入星体结构方程，
即可求得中子星的质量-半径关系等性质。无磁场
的静态中子星结构可通过求解Tolman-Oppenheimer-
Volkoff(TOV)方程得到 (本文仅限于考虑广义相对论描
述的引力场)：
dP
dr
=−Gmϵ
r2
(
1+P/ϵ
)(
1+4πr3P/m
)
1−2Gm/r , (109)
其中m(r)满足边界条件m(0)=0 和方程 dm/dr =
4πr2ϵ。由P (R)=0 定义星体的半径R，星体引力质
量 (gravitational mass)即为M =m(R)。
图 12收集了二十几个常用EOS模型，通过求解上
述TOV方程，画出了典型 1.4 M⊙和 2.0 M⊙星体自中
心到表面的密度变化。图中的EOS模型都可以符合目
前最重∼ 2.0 M⊙脉冲星的质量限制和GW170817引力
波信号的半径限制。 各 EOS 计算得到星体的中心密度
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图 12 (在线彩图)典型1.4 M⊙(左)和2.0 M⊙(右)的中子星密度分布
和半径差别较大。 1.4 M⊙中子星的中心密度范围约
2∼4ρ0，重的 2.0M⊙中子星范围更大：2∼6ρ0。EOS越
硬，即同密度时压强越大，得到的中心密度越小。两种
典型质量中子星的半径范围都在 10∼13.5 km。图中
还展示了对称能斜率参数L在实验区间变化对结果的
影响 (以QMF18模型
[8]
为例)。如果星体高密核心发
生了奇异相变，结果得到的EOS会比核子EOS更软，
对星体结构的影响可参考图中ALF2与APR的对比。
ALF2是一个混杂星EOS，由低密的核物质EOS(APR)
和高密的夸克物质EOS构造而成。奇异相变和混杂
星的讨论详见详见第 3.3节。图 12大部分EOS数据
表格可由 Özel&Freire 2016 查阅 (见附录A.2)。大部
分文献中的EOS都不是统一的，即用不同的模型处
理星体的不同层然后拼接成一个星体EOS。而把统
一EOS
[183, 279]
应用于天文观测量的计算时可以得到更
自洽的结果，特别是涉及到动力学过程时。
脉冲星类天体一般都在转动
[280–281]
，大部分自转
很慢 (目前观测到最快是 716 Hz)，远小于其Kepler极
限频率∼2 kHz，可以用慢速Hartle-Thorne近似。表 2
给出了周期为 89.33 ms的船帆座脉冲星 (PSR B0833-
45)对应不同质量时的各层质量和厚度。虽然船帆座脉
冲星有从射电到伽玛的丰富观测，但它是少数孤立脉
冲星之一，质量很难确定。表格中的计算采用BSk20
统一EOS。BSk20低密符合了高精度核质量数据，高
密符合了APR微观模型的结果。BSk系列EOS详见附
录A.2。
表 2 船帆座脉冲星(PSR B0833-45)结构的理论预测，取自文献[327]
质量/M⊙ 中心密度/fm−3
质量/M⊙ 半径/km 转动惯量/(1045 g·cm2)
核心 内壳 外壳×105 总 核心 内壳 外壳 总 壳层百分比
1.0 0.403 0.97 0.026 4.59 11.79 10.33 0.81 0.64 0.894 5.33
1.1 0.427 1.08 0.024 4.15 11.80 10.50 0.73 0.57 1.029 4.51
1.2 0.452 1.18 0.022 3.72 11.80 10.64 0.66 0.51 1.170 3.84
1.3 0.480 1.28 0.020 3.37 11.79 10.75 0.59 0.45 1.318 3.29
1.4 0.508 1.38 0.019 3.05 11.78 10.84 0.53 0.41 1.474 2.82
1.5 0.536 1.48 0.017 2.73 11.76 10.92 0.48 0.36 1.638 2.41
1.6 0.567 1.58 0.016 2.46 11.73 10.97 0.43 0.32 1.809 2.06
1.7 0.602 1.69 0.014 2.18 11.67 10.99 0.39 0.29 1.987 1.76
1.8 0.643 1.79 0.013 1.94 11.58 10.98 0.35 0.26 2.170 1.49
1.9 0.696 1.89 0.011 1.67 11.45 10.92 0.31 0.22 2.358 1.24
2.0 0.764 1.99 0.0093 1.39 11.26 10.81 0.26 0.19 2.552 1.00
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对于接近Kepler频率快速转动的星体，其平衡构
型需要严格求解相对论星体的广义相对论方程得到：
有公开的程序比如RNS和LORENE (见附录A.2)。文
献[115]的计算表明：即使星体以最快的Kepler频率自
转，星体的壳层EOS对其质量-半径关系的影响也很
有限。图 13给出典型中子星 (NS)和奇异星 (QS，详见
第 3.4节)的引力质量在不同均匀转速下随中心密度和
赤道半径的变化。从图中可以看出奇异星质量比中子星
质量随频率增加的更快：在Kepler频率时，前者可以
增加∼ 40%，后者增加∼ 20%。
图 13 (在线彩图)不同均匀转速下的中子星质量对中心密度(a)和赤道半径(b)的依赖(fK 指Kepler频率)
取自文献[285]。
图 13还用箭头标出了不同初始重子质量 (baryonic
mass，Mb)中子星的演化。如果中子星的初始重子质量
小于最大静态质量MTOV 对应的重子质量M
stat
bmax(对图
中采用的EOS模型M statbmax = 2.6 M⊙)，它因为能量辐
射而自转减慢 (spin down)，沿类似绿色的路径演化(图
中画出了Mb = 2.2 M⊙的情形)，最终形成一个长时间
稳定存在的星体；如果中子星的初始重子质量大于最大
静态质量MTOV 对应的重子质量M
stat
bmax，它沿类似橙
色的路径演化(图中画出了Mb = 2.8 M⊙的情形)，在转
动减慢到一定频率时，因为没有相应的静态构型而塌缩
为黑洞。这种自转减慢引起的塌缩可以解释具有某些特
征X波段余辉的短伽玛暴
[282–285]
(详见第 4.2节)，而且
目前的统计分析似乎更支持奇异星模型
[285–286]
。
3.3 混杂星和超子星
随着核物质趋于高温高密，禁闭在核子中的夸克之
间的禁闭势强度减弱，核物质也被压缩到核子之间不
再有空隙，只有趋于渐进自由状态的夸克，即强子物
质会发生退禁闭相变；夸克可能配对发生色超导 (color
superconduction)相变；系统手征对称性的破缺也可能
恢复，即发生手征相变。另外，中子星表面的典型磁场
是 1012 G(磁星可达 1015 G)，内部磁场更高，而夸克均
带电且质量远小于核子，磁场会对夸克物质EOS和输运
性质有很大影响。这些问题都是核物理和高能物理研究
的前沿热点
[287–288]
，且紧密关系着脉冲星类天体的观
测研究。
如果强子物质发生退禁闭相变，需要考虑核物
质 (N)与夸克物质 (q)两相之间的平衡：
PN =Pq (力学平衡)，
µN =µq (化学平衡)，
TN =Tq ≡T (热平衡)，
以及整体电中性条件：
0= (1−χ)QN+χQq
其中：χ = Vq/V 为夸克物质所占的体积比；ρ表示
核物质密度；n表示夸克物质密度；总重子数密度即
为ρt = (1− χ)ρ+ χn。化学平衡条件可进一步写为
µn = µµ+2µd和µp = 2µµ+µd，或µµ = (2µp−µn)/3
和µd = (2µn − µp)/3。其他化学势都可以用两个独
立的化学势表示(µµ,µd)/(µn,µp)，即µs = µd，µe =
µd−µµ =µn−µp。
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目前还没有一个统一的理论模型可以同时处理强子
相和夸克相，所以两相压强的计算需要分别借助不同
模型并根据两相平衡条件来构造EOS。图 14给出零温
时混杂星物质的每重子能量、压强及密度随总密度的
变化规律。D1/2 = 180 MeV, ms0=95 MeV是夸克物
质EOS模型的一组典型参数。核物质EOS的计算采用
无可调参数的微观模型，详见文献[231]。不同的研究组
可能对两相采用不同的理论模型，数值结果因而存在差
异。温度一般会使相变比零温时稍微提前发生。
图 14 强子夸克混杂相的Gibbs构造和混杂星EOS
取自文献[231]。
模型计算发现：低密度时系统处于核物质相
(E/A较小)，夸克退禁闭相变可能在ρt低至∼2 ρ0时
即出现(混杂相E/A比核物质小)，软化EOS。夸克物
质所占比例随密度增加，直到∼6 ρ0时系统转化为纯夸
克物质 (即χ=1)。如果中子星最大质量对应的密度大于
这个密度，那么中子星具有一个纯夸克核；如果中子星
最大质量对应的密度小于这个密度，中子星就有一个混
杂核。这两种情形下的中子星都可称为混杂星。
退禁闭相变可能由星震 (stellar quake)、脉冲星自
转减慢、夸克滴成核化 (nucleation) 等过程触发发生。
星体从一个强子星转化为具有相同重子质量和较小引
力质量和半径的混杂星或奇异星。具有相同引力质量
和不同半径的一组强子星和混杂星又被称为“双胞胎
星(twin stars)”。伴随相变也会发生中微子、引力波、
伽玛射线暴等辐射。
相变可能很快发生，也可能很慢。在发生快相变
时，两相分离面 (interface)的小扰动即可促使两相之间
的转换，而在慢相变时，这两相的物质只会一定程度地
伸缩。相变时标对两相微观物理有敏感且复杂的依赖。
此外，在图 14中，混杂相的能量随密度连续变化。这
里的计算忽略了相变发生时的库仑力和有限结构效应。
如果在一个相中产生另一个相的某几何结构时，体积能
的增加大于需要的库仑能和表面能，混杂相有可能随密
度跳变。这个问题也很不清楚，特别是其中一个很关键
的参数，表面张力 (surface tension)，还有很大的不确
定性
[260]
。
中子星高密核心还可能出现其他形式的奇异物态，
如超子、Kaon介子、∆(1232)等，它们与上述夸克退禁
闭相变之间相互竞争。因为超子危机的问题广受关注，
这里以超子为例简要讨论一下这些强子层次的相变。
在核物质中，强子的性质会随着核密度的增加而改
变，比如超子的质量会减小，而中子的化学势随密度增
加。当Λ超子的质量降低至MΛ < µn， Λ超子即会出
现。同理也可能出现Σ, Ξ超子。图 15中画出了超子星
质量随半径和中心密度的变化。类似退禁闭夸克，超子
会在∼ 2 ρ0出现，软化EOS，造成预言的星体最大质量
降低。虽然目前超子力很不清楚，但包含超子核子力的
图 15 (在线彩图)各种温度和中微子束缚条件下超子星质量的半径(a)和中心密度(b)的依赖
取自文献[209]。
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各种微观计算都预言了超低的MTOV(比如图中的模型
给出 1.31 M⊙)，而目前最重脉冲星已达∼ 2.0 M⊙，这
造成超子一旦出现就无法满足观测，俗称“超子危机”。
对于中微子束缚 (trapped)的热密物质 (对应新生超子
星)，这种软化一定程度上减弱。不同温度 (对应图中不
同熵S/A) 之间的差别较小。需要提到的是，许多超子
星的唯象模型计算可以没有“超子危机”问题，文献中
还可以通过大质量中子星的性质来约束介质中超子-介
子的作用强度 (文献[289])。
本节最后把各EOS模型数据整理在图 16和表 3
中 (暂不包括含超子的计算)。其中微观模型是APR,
BCPM, BHF, 唯象模型是DD2, DDME2, DDRHF,
NL3ωρ, QMF18, Shen-TM1, SLy9。 ALF2 是混杂
星EOS, DDRHF∆是含∆(1232)的EOS。表 3给出了
部分EOS的最大质量MTOV、对称能斜率参数L以及
1.4 M⊙中子星的半径R、致密度M/R、无量纲潮汐形
变Λ。更详细的计算结果和讨论可查阅文献[8]。
图 16(a)的壳层核心转换处由圆点标出，并用竖线
给出了大致的转化参数：ρ∼0.08 fm−3, ϵ∼76 MeV/fm3,
P∼0.4 MeV/fm3。图 16(b)的竖线来自Annala等人基
于第一性原理计算通过 2 M⊙和GW180817观测预测
的 1.4 M⊙中子星半径的理论范围：9.9∼13.6 km[10]。
这是在 90% 的置信度及某个先验概率选择下的结
果。在文献[10]中，低密 [(0.6∼1.1) ρ0]的计算来自于
手征有效理论 (Chiral Effective Theory，ChET)，高密
(µ> 2.6 GeV)的计算来自于微扰QCD，中间密度是采
用分段多方函数 (piecewise polytropes)做的插值。选
择更合理的先验概率，基于千个分段多方EOS模型也给
图 16 (在线彩图)各中子星EOS和质量-半径关系及理论和实验限制总结
改自文献[8]。
表 3 各EOS模型对核实验和观测量的理论计算，取自文献[8]
QMF18 DDRHF DDRHF∆ NL3ωρ DDME2 DD2 Sly9 BCPM
MTOV/M⊙ 2.08 2.50 2.24 2.75 2.48 2.42 2.16 1.98
L/MeV 40 82.99 82.99 55.5 51.2 55.0 54.9 52.96
R(1.4)/km 11.77 13.74 13.67 13.75 13.21 13.16 12.46 11.72
M/R(1.4) 0.175 6 0.150 5 0.151 2 0.150 3 0.156 6 0.157 1 0.166 0 0.176 5
Λ(1.4) 331 865 828 925 681 674 446 294
Λ̃ 381.4∼388.4 948.7∼993.4 900.8∼962.9 1 002.9∼1 056.3 747.8∼782.7 747.9∼777.3 519.6∼524.3 353.9∼1 056.3
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出类似的半径范围：8.9∼13.2 km[13]。3种物理条件限
制分别是黑洞 (BH)、不可压缩流体 (P < ∞)、因果
律 (causality)。图 16(b)还标出了三颗脉冲星的质量测
量结果：J0348+0432、J1614-2230、J0437-4715。前两
个是目前最重的中子星
[290–292]
，后一个是NICER空间
任务检测的毫秒脉冲星。
3.4 奇异星
前面几类中子星理论模型都是在强子层次上讨论
的。然而在粒子物理标准模型中，夸克与轻子才是基本
费米子 (其间通过交换规范玻色子而相互作用)。该模型
成功地帮助我们理解所熟悉的物质，其框架内的所有基
本粒子均得到了实验支持 (与质量起源相关的Higgs粒
子亦已在LHC上发现)。是故，如何在更深层次，特别
从六味夸克出发来探讨中子星的内部结构，就显得尤为
必要和迫切了。
我们知道，夸克分为轻味 (u, d, s)和重味 (c, t, b)
两类。鉴于重味夸克的静质量一般高于核物质密度下所
涉及的能量尺度 (∼0.5 GeV)，所以人们往往在三味轻
夸克的范畴内讨论可能的中子星结构。众所周知，在稳
定存在的原子核中，u、d两味夸克的数目近乎相等。若
某种致密物质含有近乎相等数目的 u、d、s三味夸克，
则称这种物质为奇异物质 (strange matter)。之所以如
此取名，概因这种物质内显著的奇异 (strange)夸克，
即奇异数 (strangeness)绝对值约等于重子数的三分之
一。由奇异物质为主组成的星体被称为奇异星 (strange
star)，它是人们在夸克层次上猜测的一类特殊中子星。
学者们起初广泛地推测奇异星内部的三味夸克是游
离的
[293–298]
；这类由数目近乎相等的自由u、d、 s夸
克组成的致密星被称为奇异夸克星，或简称夸克星。然
而这个持续了半个多世纪的概念是值得推敲的、很可能
不是必须的，个中缘由涉及强作用的本质。
夸克之间相互作用由强作用主导，描述该作用的基
本理论是QCD。尽管渐近自由使得微扰QCD成功地描
述若干高能现象，但低能QCD一直挑战粒子物理学者，
其根本解决与“世纪奖金问题”之一 (Yang-Mills and
Mass Gap)相关。中子星内部达到的能标若显著低于 1
GeV，则强作用耦合参数αs较大 (甚至αs & 1)。这样，
奇异星内部的夸克会因之间的强耦合而在位型空间凝
聚、成团，即一定数目 (如 6, 9, 12, 18等)的夸克因自
身强耦合而被局域于夸克集团内
[262]
。
奇子 (strangeon)是对夸克集团的另一种称呼，它
可以看作 strange nucleon的缩写。原子核是两味 (u
和d)的，其基本组分为核子 (nucleon)。由成团夸克
构成的奇异星类似于巨大的原子核，只不过是三味 (u、
d和 s)的，其基本组分为奇子 (strangeon)；这类奇异星
又被称为奇子星
[263]
。可见，奇异星其实包括奇异夸克
星和奇子星两类，只不过夸克在前者中自由、在后者中
局域于奇子内罢了。
相较于传统中子星而言，奇异星有如下两个可供观
测鉴别的特殊性质。
(1) 表面自束缚。无论是夸克星还是奇子星，它
们的表面都因强力而束缚。当星体质量小、引力可忽
略时，奇异星的质量正比于体积，即有这样的关系：
M ∝R3，其中M为质量、R为半径。这种自束缚星体
的M −R关系明显地区别于传统的、引力束缚的中子
星 (如对于小质量中子星，多方球模型给出M ∝R−3)，
为观测约束星体模型提供了可行性
[299]
。当然，密度
突变的奇异星表面也是脉冲星极冠区火花放电的理想
场所，有助于理解射电子脉冲漂移现象
[300]
。此外，自
束缚表面允许存在小质量奇异星，其质量甚至可以低
至∼ 10−3M⊙[301]。图 17画出了奇异星和中子星模型
的质量-半径关系图。观测对双星 4U 1746-37中致密星
质量和半径的限制 (图中深灰色区域的置信度达68%)，
并跟模型推测的质量-半径曲线作对比。彩色实线和虚
线分别由奇子星、奇异夸克星模型给出，而黑色曲线根
据传统中子星模型得到。
图 17 (在线彩图)奇异星和中子星模型与观测的比较
取自文献[253]。
(2) 表面强电场。因 s夸克静质量显著大于 u、d夸
克，弱作用化学平衡态的奇异物质含有较少的电子以维
持电中性。夸克之间的相互作用由强力主导，而电子跟
夸克之间的主要相互作用则是弱得多的电磁力。相对于
强力而言，若忽略电磁力，则电子完全弥散，奇异物质
必带显著的正电荷、表面具有极强的外向电场。诚然，
电子跟夸克之间的电磁作用 (如Coulomb力)是不能忽
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略的，它会将电子较弱地束缚于奇异物质周围。依据相
对论电子气Thomas-Fermi模型能够给出解析的电子数
密度ne，为
[302]
ne =
9V 3q
π2(
√
6αem
π Vqz+4)
3
∼ 9.5×10
35
(1.2z11+4)3
cm−3 ，
(110)
相应的电场E是
E=
√
2αem
3π
·
9V 2q
(
√
6αem
π
Vq ·z+4)2
∼ 7.2×10
18
(1.2z11+4)2
V cm−1 ，
(111)
其中：V 3q /3π
2为三味夸克的净电荷密度，计算时
取Vq = 20 MeV；这里αem ≃ 1/137为电磁作用耦合常
数，z > 0为距离夸克物质表面的距离，z11 = z/(10
−11
cm)。由此可见，奇异物质表面附近的电场极强，达∼
1017 V/cm。如此强的电场或能支撑总重量∼ 10−5 M⊙
的奇异星壳层
[298]
。
除了具有以上性质，奇子星还拥有以下 3个额外的
特点。
(1) 物态硬。有两个因素导致奇子物质硬于核子物
质这一模型不依赖的结论：1) 奇子静质量明显大于核
子，因而奇子往往是非相对论性的；2) 类似于核子硬
核，奇子之间短程相互作用也应存在排斥芯。具体的
模型计算发现
[301]
，奇子星极限质量甚至可以达到或超
过∼3 M⊙。而值得一提的是，这样的硬物态不受“超
子谜”和“夸克解禁闭”等疑难的影响。目前观测发现
的最大质量中子星约 2 M⊙。未来若能够测得接近甚至
大于∼2.5 M⊙的脉冲星，则是对奇子星模型的有力支
持。
(2) 整体刚性。考虑到奇子之间还存在着剩
余Lennard-Jones类的相互作用，表现出较明显的经
典粒子性，当温度显著低于奇子间相互作用能时，奇子
物质将处于固态相。固态奇子星拥有两大天体物理后
果。1) 整体呈现刚性的奇子星易于进动 (受迫或自由)
且难以衰减。特别是对于小质量奇子星而言，质量分布
偏离球对称更显著；只要自转轴偏离惯量主轴，进动行
为不可避免。无论是在射电还是在高能波段，通过脉
冲星计时观测寻找进动的观测证据，都将是极有意义
的。2) 固态奇子星内部表现出各向异性，将存储弹性
能。在星体自转减慢或吸积致质量增加过程中，弹性能
逐渐增高，达到一定的临界值时将发生星震。星震一
般导致转动惯量的突然减少，表现为自转跃变 (glitch)
现象，且依赖转动效应的强弱而决定是否有效释放能
量
[303–304]
。
(3) 表面奇异势垒。如前所述，奇子物质是三味
的而原子核则是两味的；这样，在奇子星吸积物质时
必然发生导致味转换的弱作用过程。因弱作用过程
较慢，原子核 (如质子)被吸积至奇子星表面时起初来
不及迅速奇异化而是被反弹至星体之外，最后形成
大气 (低吸积率)甚至壳层 (高吸积率)。我们用奇异势
垒 (strangeness barrier)这一概念来刻画奇子物质表面
阻止吸积物质的能力。计算表明，一定量的奇子星薄大
气 (10−23 ∼ 10−17 M⊙)应是光学波段光厚、X射线波
段光薄的，据此能较好地理解某些致密天体热辐射的光
学超现象
[305]
。
总之，关于中子星内部结构，可能是传统意义上
所讨论的中子星，也可能是本小节推测的奇异星。由
于QCD非微扰之困，人们尚难从第一性原理出发进行
计算以回答以上问题。不过，这些模型会预言明确不同
的观测后果；未来从天体物理研究角度彻底解决这个问
题，是值得期待的。要注意的是，奇子星预言的硬物态
受到大质量脉冲星发现的支持，且其潮汐形变系数也不
违背GW170817的观测结果
[307]
。这两个动力学检验以
及若干模型依赖的观测证据，可能暗示着奇子星模型的
生命力。
4 中子星的天文观测
中子星的观测相当丰富。地面或空间的望远镜可给
出从射电到伽玛的电磁信号，先进的激光干涉仪可探测
其引力波信号，此外还有中微子信号
[308–311]
和高能宇
宙线
[312–315]
的致密天体相关研究。通过对孤立或者处
于双星系统中中子星的观测，提供致密物质EOS在核
实验无法达到的条件下的信息。
目前最精确的观测来自双星系统中中子星的质
量，可由网站 https://stellarcollapse.org/nsmasses 查
阅。两颗大质量中子星分别是：通过Shapiro延迟测定
的PSR J1614-2230 [M=(1.928±0.017) M⊙][290–291]，
和通过白矮星光学辐射测定的PSR J0348+0432
[M=(2.01±0.04) M⊙][292]。鉴于EOS模型和星体质量-
半径关系的一一对应关系，高达∼ 2 M⊙的质量已可
以提供几倍核物质密度处EOS的有效信息，但目前仍
有大量EOS模型可符合∼ 2 M⊙质量观测。其他方式的
质量测量可能受伴星吸积、星风等原因精度不高。此
外，文献中已有通过低质量中子星对EOS进行限制的
尝试
[316]
，这需要结合核塌缩超新星爆发的理论模型或
数值模拟
[317–319]
。
EOS更明确的限制来自于某颗星体质量和半径的
同时观测。然而相比质量，半径的确定要难得多。半
径一般通过宁静态吸积中子星的表面辐射和热核X
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射线暴的光谱观测间接得到。星体大气层成分、辐
射源距离、磁场、吸积等因素会对结果造成很大误
差。如果半径观测可以精确到百分之几，便可以提供
限制中子星EOS的有效信息，这是NICER，eXTP，
ATHENA，SKA等的主要科学目标。此外，还可以通
过光谱或吸收线等研究测定中子星表面光子的引力
红移 (gravitational redshift)，通过引力波信号估算双
星并合前中子星的潮汐形变能力 (tidal deformability)，
这些量都与星体致密度 (M/R)直接相关，可用来研
究EOS。甚至还可能通过引力波信号在∼ 10%精度上
测定双星系统 J0737-3039中A星的转动惯量 (moment
of inertia)，它也是质量和半径的组合函数。
通过理论和观测对脉冲星冷却曲线的研究也可以
探究星体内部的致密物质
[320–322]
。新生中子星，温
度∼50 MeV(6×1011 K)，主要靠星体内部的中微子
辐射进行冷却，可持续百年。主要有三类过程：直
接URCA、间接URCA和轫致辐射 (bremsstrahlung)。
最有效率的中微子辐射是通过直接URCA过程，即中
子衰变 n→p+e− + ν̄e和电子俘获过程 p+e− →n+νe。
µ子出现的话，中微子辐射率 (emissivity)加倍。
直接URCA 过程的发生需要核物质中的质子
分支比高达 11%∼15%。而质子分支比由对称能直
接决定，对称能越硬，直接URCA过程发生的临界
密度 ρdURCA 越低。图 3中给出的几个微观EOS中，
对APR，ρdURCA=0.82 fm
−3；对较硬的BHF (Av18+
TBF pheno), ρdURCA可低至 0.44 fm
−3, M >1.10 M⊙
的星体即可发生直接URCA过程。对统一EOS模型
BSk21(BCPM)，发生直接URCA过程的星体质量下限
是 1.59(1.35 M⊙)。如果确定某个质量已知的中子星发
生了直接URCA过程，则可以用来研究对称能和原子
核pasta的性质，并排除一些EOS模型。目前基于冷却
数据对中子星EOS做定量研究存在着激烈的争论。
4.1 脉冲星
中子星的概念是在 1934年被Badde和Zwicky提出
的，他们认为中子星是一个恒星演化到主序星阶段末
尾的可能状态。三十多年以后，1967年Hewish和Bell
在剑桥的Mullar射电实验室偶然发现了第一颗脉冲星，
PSR B1919+21。现在人们普遍认为脉冲星是快速旋
转、高度磁化的中子星。脉冲星沿着它的磁轴，从与
星体一起旋转的磁层发出周期性的射电辐射束，像灯
塔一样扫过我们的视线。脉冲星自转周期最慢可到十
几秒，最快是前面提到的PSR J1748-2446ad，位于球
状星团Terzan 5中，自转周期 1.39 ms
[323]
。如果将来
发现亚毫秒快转的脉冲星，可能会帮助我们区分中子
星和奇异星EOS模型。目前已发现两千多颗脉冲星，
是我们研究强磁场、高密度、强引力场的有力工具。
Hulse和Taylor利用双中子星系统PSR 1913+16提供
了第一个引力波存在的间接证据，获得了 1993年的诺
贝尔物理学奖。
脉冲星通过偶极磁场辐射损失能量，自转会逐渐减
慢，由其周期和周期一阶导数可以估算脉冲星的许多
特征参数，比如年龄、磁场等。脉冲星在自转减慢过程
中，也会经历自转不规律性，比如周期跃变和到达时间
噪声 (timing noise)，可以根据对它们的精确观测探究
中子星内部结构。本文只简介一些利用周期跃变对中子
星EOS进行研究的工作
[324–328]
。
周期跃变是罕见的不可预测的脉冲频率突然增加。
文献中有两类模型，一种是前面提到的星震模型，一种
是超流相关的两成分模型。如图 18，在两成分模型中，
周期的跃变是由于星体超流成分的角动量在某个临界
条件下转移给星体荷电成分。由于超流成分不跟随星体
自转减慢，所以与普通荷电成分间有越来越大的角速
度差Ωn−Ω；一旦角速度差达到极限，两个成分耦合，
实现角动量转移，使得星体频率突然增加；接下来两成
分重新退耦，然后再一次耦合，跃变会再次发生。已在
一些脉冲星上观测到图示准周期性发生的多次跃变，比
如船帆座 (Vela)脉冲星。基于周期性良好的多次跃变
观测，可以分析得到其活动指数 (activity parameter，
A)等参数，对中子星EOS模型进行限制。
图 18 (在线彩图)两成分模型和脉冲星周期跃变示意图
定量计算时，一般认为储存角动量的星体超流成分
来自内壳的自由中子。核心部分的中子由于超流涡旋被
超导质子夹带 (entrainment)而很快与磁场耦合，从而
与自转减慢的普通成分同步不能提供多余的角动量。而
内壳中子之所以可以储存角动量，是由于超流中子涡旋
一般是钉扎 (pinning)在内壳晶格上的，如图 19所示。
可储存的角动量取决于钉扎力与流体动力学马格努斯力
(Magnus force)之间的竞争。钉扎力的微观计算需要核
力输入，所以精确的量子计算非常困难，不过可以参考
文献[330]利用半微观模型对其一般性质的分析。跃变发
生和恢复的完整图像需要把钉扎力等微观性质作为基本
输入做动力学计算，目前还没有一个公认的完整模型。
第 1期 李昂等：致密物质状态方程：中子星与奇异星 · 27 ·
图 19 (在线彩图)两成分模型中的星体内壳结构
[329]
一个可以考虑的简单问题是，现代星体EOS模型
是否可以满足最大尺寸的跃变对内壳转动惯量比的限
制？根据 In/I = −AΩ/Ω̇，代入EOS模型算出的内壳
转动惯量比 In/I 应该至少达到观测到的相应值。这
里Ω, Ω̇, A都是观测量。固定转动频率为船帆座脉冲星
的频率，可基于节 3.2中的慢速Hartle-Thorne近似计
算转动惯量，结果如图 20。
图 20 (在线彩图)星体壳层转动惯量比的计算结果
取自文献[328]。
最早的限制是Link等
[331]
给出的 In/I > 1.6%，大
部分EOS都可以符合。近年来Andersson和Chamel与
他们的合作者发现，超流中子会在核晶格发生巴拉格
散射，从而不能像真正的自由中子一样传播，俗称“夹
带”。这种纯量子效应会造成中子的有效质量增加，超
流中子密度降低，从而使得前面的限制变为 In/I >
7%
[332–333]
。如图 20所示，各通用EOS都无法达到这
个上限，这给跃变的两成分模型带来了困境，也称作
“跃变危机”。文献中对这个问题的讨论一方面集中在
是否跃变发生时核心部分的所有中子都与星体耦合，一
方面集中在夹带效应的计算是否正确。比如Watanabe
和Petrick就认为Chamel的计算忽略了核子间的对力，
他们得到的限制为 In/I > 2.3∼ 2.5%[334]。这个限制对
于大部分EOS来说也是可以满足的。“跃变危机”的解
决目前还是脉冲星课题研究的热点问题。
脉冲星的极限转动频率也是很受关注的问题。脉冲
星转动首先是受Kepler条件限制，即星体赤道附近的
物质所受的离心力不能大于引力，也叫质量破碎极限。
实际上，在转动尚未达到Kepler极限时，由星体中存
在的各种扰动模式 (如流体星的 r-模
[341–342]
)产生的引
力波不稳定性就可能已经发生。由于扰动的增长会增强
引力波辐射，这种正反馈的效应将导致 r-模不稳定性。
另一方面星体物质的粘滞耗散可以衰减星体中的扰动
模式，所以旋转频率由其引力波辐射对扰动的增长和粘
滞耗散 (依赖于转动Ω与温度T )对扰动的衰减之间的竞
争决定，可在Ω-T 图上画出一个使星体不稳定的区域，
即称为 r-模不稳定性窗口。可以认为临界旋转频率曲线
的最低点对应着星体最稳定状态的上限，在该曲线之上
的星体是不稳定的，而曲线本身和下方的星体是稳定
的。粘滞主要来自体粘滞、剪切粘滞、边界层耗散等。
采用不同的EOS模型和星体结构，r-模不稳定性窗口
的位置和大小也不同。对比X射线源的温度测定，即可
以对中子星EOS和结构进行研究。
4.2 双星并合
双中子星和中子星黑洞并合系统也可能为EOS的
研究提供宝贵的信息。现在我们已经非常幸运地迎来引
力波多信使天文学时代，像GW170817这种双星并合
事件会越来越多地被观测到，在中子星EOS的研究中
发挥越来越重要的角色
[343–346]
。
双星系统的演化分为旋进 (inspiral)、并合 (merger)
和铃宕 (ringdown)三个阶段。双星绕转会因引力波辐
射逐渐靠近，在旋进的后期，星体不能当作质点处理，
它们因伴星的引力场发生潮汐形变。形变能力可由这一
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阶段的引力波波形与点质量结果的偏离给出，从而与中
子星EOS直接相关。并合后铃宕阶段的千赫兹高频引
力波信号可以提供EOS 更直接的限制，且有望在升级
后的LIGO等设备上实现。
在LIGO 探测器被GW170817 引力波信号触发
1.74 s 后，Feimi卫星的GBM 探测器探测到了一个
持续约 2 s 的短伽玛暴。双星并合是短暴最可能的
中心引擎模型，EOS会影响黑洞形成时间及其伴随
的X射线余辉等。此外，双星并合还可能产生光学
和近红外波段的千新星 (kilonova)
[335]
，或叫巨新星
(mergernovae)
[336–337]
。在旋进后期和并合时抛出大量
的富中子物质。重元素在这些喷射物 (ejecta)中通过快
中子俘获反应被合成，然后又因为不稳定发生放射性衰
变加热喷射物产生辐射。抛射物质量依赖抛出物的热力
学状态和成分，从而也依赖EOS。
如图 21所示，目前有∼ 22%的短暴有观测到在即
时爆发后有一个持续约 300 s的X射线平台相
[284]
。在
平台相后，辐射光度快速下降。在第 3.2节中提到，自
转减慢引起的塌缩可以解释具有这种具有X射线平台的
短伽玛暴，被用来基于短暴观测研究中子星EOS。
图 21 (在线彩图)短伽玛暴的特征X余辉观测支持双星
并合为一个超大中子星/奇异星，特别是奇异星
取自文献[286]。
伽玛射线暴 (gamma-ray burst，GRB)是人们观测
到的最为极端相对论性的天体源之一，是来自宇宙空间
的伽玛射线波段的瞬时增亮现象。按持续时间可分为
长、短两类。一般认为短伽玛暴是起源于双中子星或者
中子星黑洞的并合，而中子星和黑洞会在并合后很快形
成黑洞，因而不可能有平台特征的X波段余辉。这种高
能X波段辐射也不应起源于星体磁层活动，更可能是
中心引擎的某种活动。所以最可能是的一个图像是：两
个较轻的双中子星并合后形成一个超重的中子星或夸
克星
[338–340]
。并合后星体接近Kepler极限频率快速旋
转，可支撑比静态时多至少∼20%的物质和引力质量。
但是随着电磁波和引力波的辐射损耗，星体自转减慢，
只能支撑较少的物质。如果并合后星体的初始重子质量
大于MTOV对应的重子质量，这个超重的中子星或夸
克星会在演化到某个频率时塌缩为黑洞。如图 16所示，
塌缩时间即对应辐射光度的快下降，之前自转的减慢过
程对应X 波段的平台。
为基于这些具有平台的短暴观测做EOS研究，文
献中基于 SWIFT卫星 2005/01至 2015/10期间的 21个
源，计入引力波辐射的能耗，通过模拟全部三个观测
量 (爆发时标、光度、电磁辐射能)，得到了对星体椭
率、初始自转、表面磁场的自洽描述
[284]
。一些研究
小组把多个现代中子星和奇异星的EOS模型放在一起
进行分析
[285]
，发现短暴平台相的三个观测量可能只
与EOS模型所预测的MTOV相关，而且奇异星EOS比
中子星EOS模型与观测符合得更好。因此可以基于现
有双中子星系统的质量观测来重新定义并后超重奇异星
的EOS。如图 22所示，文献[306]提出了 3个新的EOS
模型：PMQS1-3，并根据RNS程序计算出这些超重奇
异星的快速转动构型，还进一步拟合得到了便于应用的
解析公式。以后结合千新星的观测也可以研究超重中子
星所占的比例等，对MTOV和星体初始频率做出限制。
图 22 (在线彩图)并合后超重奇异星的适用EOS——
PMQS1-3
PMNS为中子星模型。带误差的数据点是银河系中双星
系统两个中子星的质量观测(M1,M2)，取自文献[306]。
除双中子星并合，双奇异星并合也是可能的引力
波源
[307, 347]
。在文献[9]中，作者基于GW170817起源
于双奇异星并合的新图像，指出奇异星最大质量可能
不超过 2.18 M⊙，并基于GW170817 的潮汐观测，结
合 2 M⊙ 脉冲星的限制和三味 (及两味)夸克物质的稳
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定性条件，给出夸克间强作用参数的新范围。夸克配
对 (pairing)在QCD物质趋于低温高密时也不应忽略。
计算发现目前色超导的能隙参数取值 (∆6100 MeV)可
与引力波观测一致，而超流奇异星的最大质量可能不
超过 2.32 M⊙
[9]
。特别地，如图 23所示，非超流奇异
星MTOV和潮汐形变参数Λ(1.4)之间存在着很好的幂
指数相关性，为将来通过脉冲星和引力波观测进一步限
制夸克物质模型提供便利。图中的 a4是一个有效的微
扰QCD修正参数。
图 23 (在线彩图)通过并合系统潮汐形变的引力波信号
观测可以直接转化为对奇异星MTOV 的限制
取自文献[9]。
结合第 3.3节对混杂星的讨论，中子星核心及中子
星并合系统是否有夸克物质出现是人们很关注的问题。
它与未知的低温高密QCD 相图直接相关
[348]
，可用来
了解可能的退禁闭一阶相变的位置以及QCD临界点是
否存在。这也是高能重离子碰撞实验研究的主要科学
目标。
5 结论和展望
中子星是集四种基本相互作用于一身的神秘天体，
是低能和高能核实验多能标地面装置的科学目标，也
具有电磁波、引力波、中微子及高能宇宙线的多信使天
文学意义。揭开中子星结构之谜需要大量核物理、粒
子物理、天体物理等多个学科的研究人才。如文中所
述，这个领域的研究目前还存在许多挑战性的科学问
题。随着LIGO即将再运行而发现更多双中子星甚至中
子星-黑洞等并合事件，多信使天文观测可望最终揭开
中子星结构之谜。国内正在运行或兴建的多个大科学装
置，如HIAF，FAST，HXMT，eXTP，SKA，有望为
我们提供高质量的实验和观测数据，帮助我国脉冲星类
致密天体研究取得具有重要科学意义、国际一流的创新
性研究成果。
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A 附录
A.1 常数表
1 fm=10−15 m
1 G=10−4 T
1 K=8.621 738×10−5 eV
1 eV=116 00 K
1 eV=1.602 18×10−16 J
1 erg=10−7 J=6.241 5×1011 eV
1 MeV/c2 = 1.78266×10−30 kg
普朗克常数：h=6.626 6×10−34 Js = 4.135 7×10−15 eVs
约化普朗克常数：~=1.054 57×10−34 Js=6.582 12×10−16 eVs
光速：c=2.99792×108 m/s
转换常量：~c=197.3269 MeVfm
万有引力常数：G=6.67×10−11 m3/(kgs2)
电子质量：me=9.109 38×10−31 kg=0.510 999 MeV/c2
质子质量：mp=1.672 62×10−27 kg=938.272 MeV/c2
电子电荷：e=1.602 18×10−19 C
维恩常量：b=λmaxT=2.897 76×10−3 mK
太阳质量：M⊙=1.989 1×1030 kg
A.2 常用EOS及计算和模拟程序
BSk
http : //www.ioffe.ru/astro/NSG/BSk/
Lattimer-Swesty
http : //www.astro.sunysb.edu/lattimer/EOS/main.html
Shen
http : //user.numazu−ct.ac.jp/ sumi/eos/
Özel & Freire 2016
http : //xtreme.as.arizona.edu/NeutronStars/
CompOSE
https : //compose.obspm.fr/home/
LORENE
https : //lorene.obspm.fr/
RNS
http : //www.gravity.phys.uwm.edu/rns/
A.3 脉冲星数据
Observed Neutron Star Masses
https : //www.stellarcollapse.org/nsmasses
Observed Black Hole Masses
https : //stellarcollapse.org/bhmasses
The ATNF Pulsar Database
http : //www.atnf.csiro.au/research/pulsar/psrcat/
Glitch Table
http : //www.jb.man.ac.uk/pulsar/glitches/gTable.html
http : //www.atnf.csiro.au/people/pulsar/psrcat/glitchTbl.html
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Dense Matter Equation of State: Neutron Star and Strange Star
LI Ang1,1), HU Jinniu2, BAO Shishao2, SHEN Hong2, XU Renxin3
( 1. College of Physical Science and Technology, Xiamen University, Xiamen 361005, Fujian, China;
2. School of Physics, Nankai University, Tianjin 300071, China;
3. School of Physics, Peking University, Beijing 100871, China )
Abstract: The matter state inside neutron stars (NSs) is an exciting problem in nuclear physics, particle
physics and astrophysics. The equation of state (EOS) of NSs plays a crucial role in the present multimessenger
astronomy, especially after the event of GW170817. Thanks to accruing studies with advanced telescopes and
radioactive beam facilities, the unknown EOS of supranuclear matter could soon be understood. We review
the current status of the EOS for pulsar-like compact objects, that have been studied with both microscopic
many-body approaches and phenomenological models. The appearance of strange baryonic matter and strange
quark matter are also discussed. We compare the theoretical predictions with different data coming from both
nuclear physics experiments and astrophysical observations. Despite great progresses obtained in dense nuclear
matter properties, there are various challenges ahead, such as the model dependence of the constraints extracted
from either experimental or observational data, the lack of a consistent and rigorous many-body treatment of all
parts of the star, the dependence of many observables on the turbulent dynamics of relevant hot dense system.
As LIGO is about to run again and discover more NS merger events, multimessenger observations are expected
to finally unravel the mystery of NS structure.
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